Detección de planetas en estrellas activas y estudio de la interacción estrella-planeta: el caso de BD+20 1790 by Hernán Obispo, María Magdalena
 
UNIVERSIDAD COMPLUTENSE DE MADRID 
 
FACULTAD DE CIENCIAS FÍSICAS 
Departamento de Física de la Tierra, Astronomía y Astrofísica II 




TESIS DOCTORAL  
 
Detección de planetas en estrellas activas y estudio de la interacción 












Elisa de Castro Rubio 









© María Magdalena Hernán Obispo,  2015 
UNIVERSIDAD COMPLUTENSE DE MADRID
FACULTADDE CIENCIAS FÍSICAS
DEPARTAMENTO DE ASTROFÍSICA Y CIENCIAS DE LA ATMÓSFERA
Detección de planetas en
estrellas activas y estudio de
la interacción estrella-planeta:
el caso de BD+20 1790
Dirigida por:
Profa. Elisa de Castro Rubio
Prof. Manuel Cornide Castro-Piñeiro
Universidad Complutense de Madrid
y
Dra. Mari Cruz Gálvez Ortiz
Centro de Astrobiología INTA-CSIC
Memoria presentada por
María Magdalena Hernán Obispo




Si fijas el rumbo según una estrella,
podrás navegar en medio de una tormenta.”
LEONARDO DA VINCI
A lo lejos, sobre los Ephel Dúath en el oeste, el cielo nocturno era aún pálido y
lívido. Allí, asomando entre las nubes sobre un peñasco oscuro en lo alto de las
montañas, Sam vio de pronto una estrella blanca que titilaba. Tanta belleza,
contemplada desde aquella tierra desolada e inhóspita, le llegó al corazón,
y la esperanza renació en él. Porque frío y nítido como una saeta lo traspasó
el pensamiento de que la Sombra era al final solo una cosa pequeña y transitoria:
había luz y belleza para siempre más allá de su alcance.”
J. R. R. TOLKIEN, El retorno del rey
Cover images credits:
NASA, ESA, and M. Kornmesser (ESO). STScI-PRC 12-07
Mark A. Garlick. markgarlick.com
A mi familia,
en especial a mis pequeños padawans,
Érica, Carolina, Isaac y Juan,
por soportar todos los ratos en que no hemos
podido jugar juntos por culpa de la Tesis.

Índice general
Índice de figuras xiii




1.1 BD+20 1790 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 8
1.2 Contenidos de la Tesis, principales resultados y conclusiones . . . . . . . . . 11
1.3 Objetivos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16
2 Planetas Extrasolares 19
2.1 Aproximación histórica: innumerables soles, diversidad de mundos . . . . . 20
2.2 Situación actual del campo de los planetas extrasolares . . . . . . . . . . . . 22
2.2.1 Breve resumen del Sistema Solar . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 23
2.2.2 Características de las estrellas albergadoras de planetas . . . . . . . . 23
2.2.3 Propiedades observadas de los exoplanetas . . . . . . . . . . . . . . . 28
2.2.3.1 Masa . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29
2.2.3.2 Semieje mayor . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
2.2.3.3 Periodo . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
2.2.3.4 Excentricidad . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32
2.2.4 Otros mundos, pero no como el nuestro: tipos de planetas y siste-
mas exóticos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34
vii
viii ÍNDICE GENERAL
2.2.5 Teorías de formación planetaria o como construir un Júpiter caliente 39
2.3 Técnicas de detección . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 40
2.3.1 Velocidad radial . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
2.3.2 Astrometría . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42
2.3.3 Cronometría de púlsares y otros objetos con señal periódica . . . . . 44
2.3.4 Microlente gravitatoria . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44
2.3.5 Imagen directa . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 45
2.3.6 Tránsitos fotométricos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 46
2.3.7 Otros métodos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47
2.4 La técnica de la Velocidad Radial . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47
2.4.1 Los comienzos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47
2.4.2 Descripción de la técnica . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51
2.4.3 Dificultades y limitaciones de la técnica . . . . . . . . . . . . . . . . . 53
3 Detección de planetas y actividad estelar 55
3.1 Actividad solar . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55
3.2 Actividad estelar. Estrellas frías . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59
3.2.1 Indicadores de actividad . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59
3.3 Efectos de la actividad estelar en la detección de exoplanetas . . . . . . . . . 61
3.3.1 Señales de minutos a horas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 61
3.3.1.1 Oscilaciones estelares . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 61
3.3.1.2 Granulación . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62
3.3.2 Señales de días . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62
3.3.2.1 Supergranulación . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62
3.3.2.2 Actividad con modulación rotacional . . . . . . . . . . . . . 63
3.3.2.3 Interacción magnética estrella-planeta (SPMI) . . . . . . . . 66
3.3.3 Señales de días a años . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66
3.3.3.1 Ciclos de actividad . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66
3.3.3.2 Longitudes activas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66
3.3.4 Otras señales: ruido estocástico debido a fulguraciones . . . . . . . . 66
ÍNDICE GENERAL ix
3.3.5 Otros factores que provocan variación en la velocidad radial . . . . . 68
3.4 Soluciones al problema de la actividad en las velocidades radiales . . . . . . 70
3.4.1 Evitar las estrellas activas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 70
3.4.2 Término de jitter en cuadratura al error de la velocidad radial . . . . 70
3.4.3 Estrategias observacionales . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 71
3.4.4 Corrección usando correlaciones con indicadores de actividad . . . . 71
3.4.5 Análisis de la velocidad radial . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 72
3.4.6 Modelado de regiones activas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 73
3.4.7 Modelos de ruido rojo para ajustar la velocidad radial . . . . . . . . 73
3.4.8 Usar la fotometría para estimar la señal de la velocidad radial . . . . 74
3.4.9 Esta Tesis . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 74
3.5 Interacción estrella-planeta: SPI . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 75
4 Evidence of a massive planet candidate orbiting the young active
K5V star BD+20 1790 83
4.1 Introduction . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 84
4.2 BD+20 1790: An overview . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 85
4.3 Observations and data analysis . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 87
4.3.1 Spectroscopic data . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 87
4.3.2 Photometric data . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 89
4.4 The nature of the RV variations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90
4.4.1 Searching for periodical signals on RV . . . . . . . . . . . . . . . . . . 92
4.4.2 Stellar activity jitter . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 92
4.4.3 RV wavelength dependence . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 96
4.4.4 RV variation by empirical spots and plages? . . . . . . . . . . . . . . 96
4.4.5 The RV signal be without a planet . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99
4.4.6 RV jitter from flares . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 100
4.5 Orbital solution for BD+20 1790 b . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 101
4.6 Discussion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
4.7 Conclusions . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 105
x ÍNDICE GENERAL
5 Analysis of combined radial velocities and activity of BD+20 1790:
evidence supporting the existence of a planetary companion 109
5.1 Introduction . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111
5.2 BD+20 1790 system: previous works . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 112
5.3 Observations and Data Analysis . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 116
5.3.1 Spectroscopic data . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 116
5.3.2 Photometric data . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 119
5.3.3 Spectropolarimetric data . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 121
5.4 Results . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 121
5.4.1 Bayesian analysis of RV data . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 123
5.4.2 Searching for activity-related periodicities in RV data . . . . . . . . . 123
5.4.3 Bayesian analysis of chromospheric activity indices . . . . . . . . . . 124
5.4.4 Jitter from flares in the CORALIE data . . . . . . . . . . . . . . . . . . 124
5.4.5 Fake star model and signals detected at CORALIE data . . . . . . . . 128
5.4.6 HARPS-N vs. CORALIE data . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 130
5.5 New orbital solution . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 131
5.6 On possible star-planet-interaction . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 133
5.6.1 Star-planet interaction stage . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 133
5.6.2 The BD+20 1790 case . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 135
5.7 Discussion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 136
5.8 Summary . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 140
6 Conclusiones y trabajo futuro 143
6.1 Resumen y conclusiones . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 143
6.2 Trabajo futuro . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 146
A Tablas del Capítulo 5 149
B Lista de publicaciones 153
B.1 Publicaciones en artículos con referee . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 153
B.1.1 En esta tesis . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 153
ÍNDICE GENERAL xi
B.1.2 Otros artículos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 153





1.1 Distribución de edad de las estrellas albergadoras de planetas. En el zoom
se muestran las estrellas con edad menor de 100 millones de años. . . . . . . 6
1.2 Diagrama de Ishikawa (causa-efecto) de las variaciones de la velocidad ra-
dial y sus posibles fuentes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 7
1.3 Indicadores de actividad cromosféricos. De izquierda a derecha y de arriba
a abajo: Hα, Hβ, Hγ, Hδ, Ca II K, Ca II H y Hǫ, CaT, He I D3. Cada imagen
muestra en el cuadro de la izquierda el espectro observado y en el cuadro
de la derecha, el espectro sustraido. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10
1.4 Diagramas de Ishikawa para el artículo Hernán-Obispo et al. (2010). Arri-
ba: Inicial. Abajo: Final. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12
1.5 Curvas de la velocidad radial correspondientes a los tres periodos encon-
trados en el sistema. De izquierda a derecha y de arriba a abajo: fotométri-
co, sinódico y orbital. El código de color corresponde a los datos de FIES
(verde), FOCES (azul), SARG (rojo) y HERMES (negro). . . . . . . . . . . . . 14
1.6 Diagrama de Ishikawa final para el artículo Hernán-Obispo et al. (2015).
En la figura aparecen recuadradas las tres contribuciones que hacen variar
a la velocidad radial. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15
1.7 Impresión artística del sistema BD+20 1790 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16
2.1 Distancia de los distintos planetas del Sistema Solar al Sol en unidades
astronómicas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24
2.2 Histograma de la distancia a las estrellas con planetas. . . . . . . . . . . . . . 25
2.3 Arriba: Distribución de masa de las estrellas con planetas. Abajo: Histo-
grama Teff de la estrellas con planeta . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26
2.4 Arriba: Histograma de la edad de las estrellas con planeta. Abajo: Histo-
grama de la edad de las estrellas con planeta con edades menores de 100
Myr . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27
2.5 Histograma de la metalicidad de las estrellas con planetas . . . . . . . . . . 28
xiii
xiv ÍNDICE DE FIGURAS
2.6 Numero de exoplanetas vs. año de descubrimiento. Las distintas técnicas
empleadas están señaladas con un código de color . . . . . . . . . . . . . . . 29
2.7 Distribución de masa de los exoplanetas descubiertos. . . . . . . . . . . . . 30
2.8 Masa de los exoplanetas conocidos vs. año descubrimiento . . . . . . . . . . 30
2.9 Masa vs. semi eje mayor a . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
2.10 Histograma del semieje mayor . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32
2.11 Histograma Periodo orbital . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33
2.12 Masa vs. periodo. El código de colores indica la técnica de detección utilizada 33
2.13 Excentricidad vs. Semi eje mayor . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34
2.14 Histograma de la excentricidad . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35
2.15 Excentricidad vs. periodo. El código de colores indica la técnica de detec-
ción utilizada . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35
2.16 Tabla periódica de los planetas extrasolares clasificados en 18 categorías de
temperatura y masa. Los círculos rojos señalan los tipos de planetas que
no existen en el Sistema Solar. La temperatura se distribuye en vertical en
3 regiones: zona caliente, zona templada o zona de habitabilidad y zona
fría. La masa se divide en 6 regiones en horizontal: objetos de masa mini-
terrestre (105 a 0.1MT ), de masa sub-terrestre (0.1 a 0.5MT ), terrestre (0.5 a
5MT ), super tierras(5 a 10MT ), objetos neptunianos (10 a 50MT ) y objetos
jovianos (M>50MT ). Crédito: Planetary Habitability Laboratory, UPR . . . . 36
2.17 Zona de habitabilidad en función de la Temperatura efectiva y el tipo es-
pectral. En la imagen aparecen señalados algunos de los planetas del Siste-
ma Solar. Crédito: A. Hatzes. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38
2.18 Desplazamientos doppler debidos al movimiento de la estrella alrededor
del centro de masas del sistema por la presencia de un compañero plane-
tario no visible. Crédito: exoplanets.org . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42
2.19 Diagrama comparativo del método astrométrico, velocidad radial y tránsi-
tos fotométricos . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43
2.20 Microlente gravitatoria . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 45
2.21 Esquema de un planeta transitando a su estrella. En la imagen aparecen
señalados el eclipse primario y el secundario (ocultación). . . . . . . . . . . 46
2.22 Mapa conceptual de los métodos de detección de exoplanetas, en uso y
proyectados . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48
2.23 Comparativa de los tipos de métodos. Crédito: Stephen Udry . . . . . . . . 50
2.24 Evolución de la precisión en las medidas de la evolución radial a lo largo
del tiempo. Crédito: S. Saar . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 50
ÍNDICE DE FIGURAS xv
2.25 Órbita elíptica en tres dimensiones, indicando los distintos elementos orbi-
tales . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52
3.1 Izquierda: Imagen en óptico de la fotosfera. Se puede apreciar el fenómeno
de la granulación.Derecha: Sucesión de imágenes en Hα de la cromosfera,
en las que se puede observar las espículas. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 57
3.2 Composición mostrando las diferentes capas de la atmósfera solar y los
principales fenómenos que ocurren en cada una . . . . . . . . . . . . . . . . 58
3.3 Valores de velocidad radial mostrando la amplitud y el periodo de modos-
p para estrellas de distintos tipos espectrales, ordenados de arriba a abajo
de más tardío a más temprano. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 63
3.4 Ilustración del efecto de una mancha en la forma de una línea espectral, o
equivalentemente de la CCF . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 64
3.5 Izquierda: BIS de una línea espectral se define como la diferencia entre los
promedios Vt (top) y Vb (bottom). Derecha: BIS vs velocidad radia, para la
estrella HD 166435 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65
3.6 Mapa conceptual de las fuentes de jitter estelar. Los colores indican la/s
capa/s envuelta/s . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67
3.7 Diagrama de Ishikawa (causa-efecto) de las variaciones de la velocidad ra-
dial y sus posibles fuentes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 69
3.8 Resumen de las técnicas de las soluciones actuales para reducir el impacto
de la actividad en la medida de las velocidades radiales. En la segunda
columna están detalladas las limitaciones o debilidades de cada técnica.
Parte 1/4. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 76
3.9 Resumen de las técnicas de las soluciones actuales para reducir el impacto
de la actividad en la medida de las velocidades radiales. En la segunda
columna están detalladas las limitaciones o debilidades de cada técnica.
Parte 2/4. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 77
3.10 Resumen de las técnicas de las soluciones actuales para reducir el impacto
de la actividad en la medida de las velocidades radiales. En la segunda
columna están detalladas las limitaciones o debilidades de cada técnica.
Parte 3/4. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 78
3.11 Resumen de las técnicas de las soluciones actuales para reducir el impacto
de la actividad en la medida de las velocidades radiales. En la segunda
columna están detalladas las limitaciones o debilidades de cada técnica.
Parte 4/4. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 79
4.1 Chromospheric activity indicators. The dashed line indicates quiescent
state, while solid line indicates flare state. From top to bottom and left
to right: He I D3 region, Ca II K, Hα, and Hβ . . . . . . . . . . . . . . . . . . 87
xvi ÍNDICE DE FIGURAS
4.2 Photometry phased to the 2.801 days period. A linear trend and a zero
point have been subtracted to both bands. The residuals with respect to a
simple sine-wave model are shown in the lower panel. . . . . . . . . . . . . 91
4.3 Postfit residuals to the photometry as a function of the period. The sharper
minima correspond to the 2.801 day period in both bands. The RVs period
is marked in grey to illustrate the absence of related photometric signals. . . 91
4.4 a. Up: Least-squares periodogram of the nightly averaged radial velocity
measurements. The 7.78 days peak has a FAP of 0.35%. The dotted hori-
zontal line illustrates a FAP lower than 1% and the dashed horizontal line
a FAP lower than 5%. b. Down: Empirical FAP as a function of the power
(red line). The grey bars illustrate the distribution of false alarms with an
arbitrary normalization used to derive the empirical FAP. The Y axis is on
a logarithmic scale. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 93
4.5 Bisector velocity span vs. radial velocity for all the observing runs. Sym-
bols represent the different runs: stars for FOCES 04A, diamonds for SARG
04B, circles for SARG 06A, and triangles for FOCES 07B. . . . . . . . . . . . 94
4.6 Periodogram for bisectors of all runs. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95
4.7 Spectroscopic index for chromospheric activity indicators, phased folded
orbital period. From top to bottom: Hα (squares), Hβ (circles), Ca II IRT
(triangles) and Ca II H & K (stars). The dashed line is indicating the quies-
cent state. Error bars for indices are about 0.001 . . . . . . . . . . . . . . . . . 97
4.8 Periodogram for Hα index. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 98
4.9 Hα index for the data without flare events, including a modulation with a
period of about 2.77 days, similar to the photometric period. . . . . . . . . . 98
4.10 Postfit residuals to Hα index for no-flare data as a function of the period. . . 99
4.11 Radial velocity amplitude variation with wavelength, computed for LO
Peg profiles . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 100
4.12 Up: Hα index vs. BIS. The dashed line indicates the quiescent state. Down:
Hβ index vs. BIS. Error bars for the indices are about of 0.001. . . . . . . . . 101
4.13 Radial velocity variability of BD+20 1790. a. Up: Circular orbit. b. Down:
Eccentric orbit. Values marked with circle symbol represent FOCES runs
except stars that represent DDT FOCES 08B run. Diamond symbols are for
SARG runs. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 102
4.14 Radial velocity variation of BD+20 1790 computed considering only the
data that are not affected by flares. Circle symbol represent FOCES runs
except that stars represent DDT FOCES 08B run. Diamond symbol are for
SARG runs. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
ÍNDICE DE FIGURAS xvii
5.1 An example of Ca II H & K lines for BD+20 1790 at quiescent state. Both
lines appear always in strong emission over continuum, and do not show
the reversal emission observed in other active stars. . . . . . . . . . . . . . . 113
5.2 Top: Hα line for 2013 February 22 (HARPS-N). Red dashed lines are for
quiescent state. The EW (Hα) changes between -0.86 Å (quiescent state)
to -1.89 Å (flare state). Bottom: He I D3, Na I D1 and D2 lines for 2013
February 22 (HARPS-N). Red dashed lines are for quiescent state. Note the
He I D3 line (5876 Å) strong emission and the filling in of the Na I D1 and
D2 lines during the flare. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 117
5.3 Sample light curves from ASAS data, folded with Prot period. a) 2002-2003
data; b) 2003-2004 data; c) 2004-2005 data; d) 2007-2008 data; note the scale
constancy. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 118
5.4 Light curve of BD+20 1790 based on Terskol photometry and folded with
rotational period. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 120
5.5 LSD profiles of BD+20 1790 for 2013 April 22 (top panel) and 2013 May 04
(bottom panel). For each panel, the upper plot shows the Stokes V LSD pro-
file (normalized to the continuum level, expanded by 100 times and shifted
up by 0.2), the middle plot shows the Null LSD profile (again normalized
expanded by 100 times and shifted up by 0.1) and the lower plot shows the
Stokes I normalized LSD profile. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 122
5.6 The three signals in the combined FIES (green), FOCES (blue), SARG (red),
and HERMES (black) radial velocities corresponding to the 2.69 (top), 4.36
(middle), and 7.78 (bottom) periodicities with the other signals subtracted. . 125
5.7 Activity index vs. BIS for CORALIE data. Blue symbols represent flare
affected indices. Red symbols represent the data without flare activity. Cir-
cles are for Hα, stars for Hβ, triangles for He I D3, squares for Ca II H & K.
It can be seen that the scatter for the BIS is higher when a flare event occurs.
Points that are marked with a dashed circle present a peculiar behaviour
that is discussed in the text. Error bars for indices are about 0.001 and for
BIS about 0.0001 km/s. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 126
5.8 Top: Hα line for the blue point marked in Fig. 5.7. Bottom: He I D3 line
for the blue point marked in Fig. 5.7. The red dashed line is indicating the
quiescent state. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 128
5.9 RV vs. BIS for CORALIE data. Blue symbols represent flare-affected data
for CORALIE both runs. Red symbols represent the data without flare ac-
tivity. Error bars for BIS are about 0.0001 km/s. . . . . . . . . . . . . . . . . . 129
5.10 Periodograms for LT 2007 (down) and LT 2008 (up) for the fake star model. 130
5.11 Radial velocity of all runs and HARPS-N. Red stars represent HARPS data.
Black symbols represent the rest of runs. Error bars for HARPS data are
about 0.004 km/s. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 131
xviii ÍNDICE DE FIGURAS
5.12 Activity index vs. BIS for CORALIE and HARPS-N data. Circles are for
Hα, stars for Hβ, triangles for He I D3, squares for Ca II H & K. Blue sym-
bols represent flare affected indices. Red symbols represent the data wit-
hout flare activity. Filled circle are for CORALIE data. The rest for HARPS-
N data. It can be seen that the scatter for the BIS is higher when a flare
event occurs. Points that are marked with a dashed circle present a pecu-
liar behaviour that is discussed in the text. Error bars for indices are about
0.001 and for BIS about 0.0001 km/s. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 132
5.13 RV vs. BIS for CORALIE andHARPS-N data. Blue symbols represent flare-
affected data for CORALIE both runs. Red symbols represent the data wit-
hout flare activity. Filled symbols are for CORALIE data and open symbols
are for HARPS-N. Error bars for BIS are about 0.0001 km/s. . . . . . . . . . 132
5.14 Residual emission for Hα line of CORALIE runs vs. JD. Circles are for Set1
and Triangles for Set2. The gray box indicates quiescent state. . . . . . . . . 134
5.15 Residual emission for He I D3 line of CORALIE runs vs. JD. Circles are for
Set1 and Triangles for Set2. The gray box indicates quiescent state. . . . . . 135
5.16 Histogram for flare occurrence in polar coordinates.Top: Phase folded or-
bital period. Middle: Phase folded synodic period. Bottom: Phase folded
photomeric period. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 137
5.17 Flare events for the Foces08B run.Top: Phase folded orbital period. Middle:
Phase folded synodic period. Bottom: Phase folded photometric period.
The number of orbits for every period are marked with different symbols
and colours, that are explained at each figure. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 138
5.18 Artistic impression (M. Hernán-Obispo and S. Recuero) for the BD+20 1790
system, discussed in text. The co-rotation radius is about 10 R∗, whereas
the estimated height for the prominence-like structures is up to 15R∗. The
planet semi-major axis is about to 21R∗. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 140
Índice de tablas
1.1 Parámetros de BD+20 1790 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9
2.1 Características de los planetas del Sistema Solar . . . . . . . . . . . . . . . . 24
2.2 Lista de técnicas de detección y número de exoplanetas encontrados . . . . 41
3.1 Indicadores de actividad en el UV . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 60
3.2 Principales fenómenos que producen variaciones en la velocidad radial, su
escala temporal y la amplitud de la señal . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62
4.1 Stellar parameters of BD+20 1790 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 88
4.2 Observing runs . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90
4.3 Radial velocity . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 92
4.4 Orbital parameters of BD+20 1790 b . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 104
5.1 Parameters of BD+20 1790 and the planet candidate . . . . . . . . . . . . . . 115
5.2 Observing runs . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 119
5.3 Log of ASAS-observations of BD +20 1790 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 119
5.4 Log of Terskol-observations of BD +20 1790 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 120
5.5 Number of flares for the CORALIE run (both Set 1 and Set 2), HARPS-N
all runs, and for the rest of the runs (FIES, FOCES, MERCATOR and SARG
runs, see Table 5.2 on this paper and Table 2 at Paper I for further details). . 127
5.6 The MAP estimates and the 99% BCS’s of the one- and three-periodicity
models of the combined FIES, FOCES, HERMES, and SARG radial veloci-
ties. First block shows orbital elements of BD+20 1790 b . . . . . . . . . . . . 133
A.1 Velocidad radial BD+20 1790 - Hernán-Obispo et al. 2015 . . . . . . . . . . . 150
A.2 Fotometría Terskol . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 151
xix
xx ÍNDICE DE TABLAS
Resumen
Desde que en 1995 se descubriera el primer exoplaneta, la búsqueda de planetas alrede-
dor de otras estrellas se ha convertido en uno de los campos con mayor productividad en
Astrofísica, una auténtica cacería que ha dado como fruto cerca de 2000 nuevos mundos.
La fauna planetaria descubierta presenta una diversidad nunca antes imaginada, tan am-
plia que ha llevado a replantear las teorías de formación de planetas, para poder explicar
su existencia.
La búsqueda de exoplanetas se ha centrado tradicionalmente en estrellas con nive-
les muy bajos de actividad. Los surveys de búsqueda de planetas descartaban de manera
sistemática las estrellas activas y jóvenes, en favor de estrellas más viejas y menos activas.
Esto introduce un importante sesgo observacional en los resultados, dejando sin explo-
rar un importante régimen en el espacio de parámetros, imprescindible para ayudar a
reconstruir los escenarios de formación y describir las etapas más tempranas de la evolu-
ción de los sistemas planetarios. Detectar planetas en estrellas jóvenes puede proporcio-
nar una información muy valiosa de los mecanismos de formación y su escala temporal.
Sin embargo, hay muy pocos planetas detectados en estrellas con edades menores de 100
millones de años.
Esta Tesis doctoral se centra en el estudio de la estrella BD+ 20 1790, de tipo espectral
K5Ve, excepcionalmente activa (log R′HK=-3.7) y joven, con una edad estimada de 35-80
millones de años. En comparación con objetos del mismo tipo espectral, velocidad de ro-
tación y rango de edad, BD+20 1790 presenta un nivel de actividad muy elevado, que
se manifiesta en una plétora de fenómenos en todas las capas de la atmósfera. Mediante
espectroscopía multilongitud de onda con alta resolución espectral y datos fotométricos
de varias épocas, se ha podido determinar qué fenómenos ocurren en las distintas capas
de la atmósfera de la estrella, su escala temporal y su intensidad. En la cromosfera se de-
tectaron estructuras tipo protuberancia co-rotando con la estrella, localizadas en zonas de
inestabilidad lejos del plano ecuatorial, y emisión debida a playas. A partir del análisis
fotométrico se encontraron manchas fotosféricas con un factor de cobertura entre 9% y
15%, y que parecen regenerarse en un rango de latitudes. Son numerosas las fulguracio-
nes muy intensas observadas, con una fase de decaimiento de varias horas. La tasa de
ocurrencia de fulguraciones es altísima, del orden del 60%. La luminosidad en rayos X es
mucho mayor que la promedio para una estrella K de similar edad. Observaciones espec-
tropolarimétricas han permitidomedir por primera vez el campomagnético de la estrella.
Las variaciones en la velocidad radial tienen una semiamplitud en torno a 1 km/s. Este
hecho junto con el elevado nivel de actividad de la estrella, que no se justifica por su
juventud, motivó el estudio de la naturaleza de la variación de las velocidades radiales.
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El primer artículo está centrado en el análisis de la velocidad radial, y en discriminar
la naturaleza de su variación. Basándonos en un cuidadoso estudio de los fenómenos de
actividad y en su efecto en la velocidad radial, proponemos la presencia de un planeta co-
mo la mejor interpretación para las variaciones de la velocidad radial y la mejor hipótesis
para explicar las peculiaridades de esta estrella. En el artículo se van planteando hipótesis
acerca de las posibles fuentes que hacen variar a la velocidad radial, y se van rechazando
hasta encontrar una que explica todas las características presentadas.
El segundo artículo es una nueva aproximación al estudio de la variación de las ve-
locidades radiales, empleando el método bayesiano para analizar de manera simultánea
y complementaria, la velocidad radial y los índices de actividad. El análisis simultáneo
de los índices de actividad permite discriminar si las señales encontradas en la velocidad
radial son puramente estelares o no. A partir del análisis bayesiano de la velocidad radial
se determina que las variaciones provienen de una combinación de distintos fenómenos
modulados con diferentes periodos, siendo la principal señal la del compañero plane-
tario. Superpuesta a esta, encontramos otras dos señales adicionales relativas a actividad
estelar, una que varía con el periodo de rotación de la estrella y otra que varía con el perio-
do sinódico (P−1syn = |P−1rot − P−1orb|). Se calcula una solución orbital mejorada tras quitar las
dos contribuciones principales del jitter estelar. Presentamos un nuevo método para eli-
minar la contribución del jitter estelar, considerando las señales de actividad encontradas
como un segundo y tercer cuerpo en el sistema, haciendo un ajuste kepleriano con esos
periodos. El análisis bayesiano de los índices de actividad muestra una modulación con
el periodo sinódico, indicando una posible interacción magnética estrella-planeta. BD+20
1790 es de las pocas estrellas albergando un Júpiter caliente cuya actividad cromosférica
está modulada por el periodo sinódico del sistema.
Se proponen dos posibles fuentes para las fulguraciones detectadas: una relacionada
con la geometría del sistema, y el movimiento del planeta y la estrella, y otra puramente
estocástica, debida a la evolución de las regiones activas.
Concluimos que el análisis bayesiano sostiene la hipótesis de la presencia de un
compañero planetario para BD+20 1790, como la hipótesis que mejor explica e integra
todos los fenómenos que se observan en la estrella.
El análisis y los resultados que se presentan en esta Tesis, dan una explicación global
a todos los fenómenos que ocurren en la estrella, interrelacionándolos entre sí.
Los resultados de esta Tesis constituyen una contribución significativa a la detección
de planetas extrasolares en estrellas activas jóvenes. Se muestra que es posible detectar
planetas en estrellas muy activas, si se realiza un estudio de los fenómenos de actividad
junto con el análisis de la velocidad radial. Esto implica una cuidadosa caracterización
y comprensión de los fenómenos de actividad de estrella. Esta tesis rompe una lanza a
favor de las búsquedas exoplanetarias en estrellas jóvenes activas. El estudio de BD+20
1790 b tiene el potencial de ayudarnos a comprender cómo son los sistemas planetarios
en sus etapas de evolución más tempranas, un eslabón entre los sistemas en formación y
los ya evolucionados.
Summary
Since the first exoplanet was discovered in 1995, the search of planets around other stars
has become one of the more productive fields in Astrophysics, a real "hunt" that has pro-
vided about 2000 new worlds. The planetary "zoo" found until now presents a diversity
that could not be imagined before and that has led to reconsider planetary formation
theories in order to explain their existence.
The exoplanet searches have been centered traditionally in stars with low activity
levels. Planet search surveys avoid systematically active and young stars, favoring older
and less active ones. This introduces an important observational bias in the results, leav-
ing unexplored an important parameter space, essential to aid in the formation scenario
reconstruction and to describe the earliest stages of planetary systems evolution. De-
tecting planets in young stars can provide a valuable information about the migration
processes or their atmosphere evolution. There is an important dearth of planets around
stars with ages under 100 Million years.
This PhDwork is focused in the study of BD+ 20 1790, a KV5e young star, exception-
ally active (log R′HK=-3.7), with an estimated age of 35-80 million years. In comparison
with stars of similar spectral type, rotational velocity and age, BD+ 20 1790 presents a
high activity level, that manifests in a plethora of phenomena in all atmospheric layers.
Through an spectroscopic multiwavelength coverture of high resolution echelle spectra,
and the analysis of photometric data obtained in several epochs, the different phenom-
ena that occur in different layers of the star atmosphere could be determined, as well
as their temporal scale and intensity. In the chromosphere, protuberance-like structures
that co-rotate with the star have been detected, located in unstable latitudes far from the
equatorial plane. Also plage emissions are found. From the photometric analysis, photo-
spheric spots are detected with a spot filling factor of the stellar disc ranging between 9%
and 15%. The spots seem to regenerate in a determined range of latitudes. Flare events
are numerous and very energetic, with several hours of decay phase. The flare rate for
BD+20 1790 is very high, about 60%. While the average luminosity of a K type star of
similar age is logLX ∼ 28.8, BD+20 1790 is a markedly active star, with a logLX ∼ 29.2.
Spectropolarimetric observations have allowed to measure the magnetic field of the star
for the first time, being 67 G in average. Radial velocity variations found have a semi-
amplitude of 1 km/s. This fact, joint to the high activity level of the star, that cannot be
explained by its youth, was the motivation for the study of the radial velocity variation
sources.
Based in a careful activity phenomena study, and in a deep analysis and discussion
of the activity effects on radial velocity, the presence of a planetary companion to the star
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is the best explanation for the radial velocity variations.
From the Bayesian analysis of the radial velocity, it could be determined that the
variations in radial velocity come from the combination of several and different phenom-
ena with different period modulation, being the planetary companion the main source.
Superimposed to the planet signal, two more signals were found, related with activity,
one that varies with rotational period and a second one that varies with the synodic pe-
riod (P−1syn = |P−1rot − P−1orb|). The simultaneous analysis of the activity indices allows us to
discriminate if the signals found in the radial velocity have an stellar origin or not. Also,
a newmethod to avoid the stellar jitter contribution is presented, considering the two sig-
nals as a second and third body in the system and performing a Keplerian fit with their
respective periods. After the removal of the two stellar jitter contributions an improved
orbital solution is presented .
The Bayesian analysis of the activity indices shows a modulation with the synodic
period, that allows to suspect a possible magnetic interaction between the star and the
planet (SPI). BD+20 1790 is one of the few stars that host a hot Jupiter whose chromo-
spheric activity is modulated by the synodic period of the system.
Two possible flare sources were postulated: one related with the system geometry
and the movement of the planet and the star, and other purely stochastic due to the evo-
lution of the active regions.
We conclude that the Bayesian analysis supports the hypothesis of the presence of a
planetary companion for BD+20 1790 as the best explanation of the radial velocity varia-
tions, integrating also all the phenomena observed in the star.
The analysis and results presented in this work provide a coherent global explana-
tion of all phenomena in the star and their relations.
The results presented in this PhDwork provide a significative contribution to the de-
tection of planets around young active stars. It is shown that it is possible to detect planets
around active stars when both, radial velocity and activity phenomena, are analyzed. The
success of the radial velocity technique in the search of planets around young active starts
is based in the discrimination between the activity levels and the planetary signal. This
is not possible without a careful characterization and understanding of the activity phe-
nomena of the star. This PhD thesis supports the search of planets around young active
stars. The study of BD+20 1790 b has the potential to improve the understanding of how
the planetary systems are in their evolutionary early stages, a link between the forming
planetary systems and the already evolved ones.
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Introducción
It´s a minor Earth,
and major sky.
MINOR EARTH, MAJOR SKY, A-HA
La búsqueda de planetas alrededor de otras estrellas se ha convertido en los últimos
veinte años en uno de los campos más exitosos y productivos en Astrofísica, tanto en
resultados científicos como en el desarrollo de tecnología dedicada. La pregunta sobre la
existencia de otros mundos, otros sistemas solares, otra tierra habitada, ha estado presente
en la lista de inquietudes del hombre desde hace milenios. Sin embargo, tras décadas
de infructuosos anuncios y desmentidos, no se obtuvo una respuesta sólida hasta 1995,
cuando Mayor y Queloz (Mayor & Queloz 1995) anunciaron el descubrimiento alrededor
de una estrella de tipo solar de 51 Pegasi b, un singular y extraño mundo, con masa
similar a Júpiter, pero una distancia a su estrella casi diez veces menor que la de Mercurio
al Sol. Este descubrimiento forjó los cimientos de un nuevo campo de investigación en la
Astrofísica: la búsqueda y estudio de planetas extrasolares.
La fauna planetaria descubierta hasta hoy, una colección de más de 1200 sistemas
planetarios, con cerca de 2000 exoplanetas detectados (y varios miles más por confirmar
pertenecientes a observaciones del telescopio espacial Kepler), presenta una increíble va-
riedad de masas, tamaños y elementos orbitales, alrededor de estrellas de diferente masa,
temperatura y edad (Udry & Santos 2007; Mordasini et al. 2009a, b). Explicar la formación
de los sistemas planetarios encontrados es un gran reto, debido a la asombrosa diversidad
y complejidad de las arquitecturas exoplanetarias descubiertas, que ha llevado a revisar
las teorías actuales de formación de planetas. El modelo propuesto para el Sistema Solar
es desafiado por muchos de estos nuevos mundos. Algunos de los nuevos tipos de plane-
tas ni siquiera habían sido contemplados teóricamente. No existe actualmente una teoría
que explique de manera global, tantos contextos de formación planetaria, tan diversos y
diferentes.
La búsqueda de exoplanetas se ha centrado tradicionalmente en estrellas con nive-
les muy bajos de actividad. Los surveys de búsqueda de planetas descartaban de manera
sistemática las estrellas activas y jóvenes, en favor de estrellas más viejas y menos acti-
vas. Esto introduce un importante sesgo observacional en los resultados, ya que se deja
sin explorar un importante régimen en el espacio de parámetros, imprescindible para
ayudar a reconstruir los escenarios de formación y describir las etapas más tempranas
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Figura 1.1: Distribución de edad de las estrellas albergadoras de planetas. En el zoom se muestran las
estrellas con edad menor de 100 millones de años.
de la evolución de los sistemas planetarios. Detectar planetas en estrellas jóvenes puede
proporcionar una información muy valiosa de los mecanismos de formación y su escala
temporal, de las primeras etapas de su evolución y de procesos como la migración o la
evolución de sus atmósferas. Sin embargo, hay una gran escasez de planetas detectados
en estrellas con edades menores de 100 millones de años (ver figura Fig. 1.1). Son pocos
los surveys que se han focalizado en asociaciones estelares cercanas de estrellas jóvenes
y en grupos de movimiento con edades entre 10 – 500 millones de años (Ma), como β
Pictoris (12 Ma), Ursa Major (300 Ma), Pléyades (100 Ma), IC 2391 (35 Ma), Híades (700
Ma), Taurus (2 Ma), ChaI (2 Ma), TWA (10 Ma) (Paulson et al. 2004, Paulson & Yelda 2007,
Esposito et al. 2006, Huerta et. al 2007, Setiawan et al. 2007, Setiawan et al. 2008, Prato et
al. 2008).
Entre las técnicas empleadas por los cazaplanetas destaca, por su tasa de éxito, la téc-
nica de la velocidad radial. Este método se ha usado desde los comienzos de la astrofísica
espectroscópica para caracterizar las órbitas de estrellas binarias, pero durante muchos
años fue considerado impracticable para la detección de planetas a causa de la precisión
necesaria y de las amplitudes de las velocidades envueltas. Las dificultades tecnológicas
para aplicar esta técnica han sido salvadas a lo largo de décadas, mejorando la preci-
sión desde los 10 m/s de 1995, al 1 m/s de 2005. Sin embargo, a pesar de su efectividad,
la técnica presenta limitaciones importantes. Una región activa en la superficie de una
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Figura 1.2: Diagrama de Ishikawa (causa-efecto) de las variaciones de la velocidad radial y sus posibles
fuentes. Crédito: M. Hernán-Obispo.
subsecuente variación temporal de las velocidades radiales imitando el movimiento del
sistema estrella+planeta alrededor del centro de masas, con periodo el de rotación de la
estrella (Saar & Donahue 1997, Desort et al. 2007). Este efecto es más pronunciado cuanto
mayor es el nivel de actividad de la estrella. La búsqueda de planetas con amplitudes pe-
queñas en/de la curva de velocidad radial, como los planetas tipo Tierra (0.09 m/s), será
complicada. La señal planetaria se puede ahogar sumergida en un mar de ruidos. Para
poder discriminar la señal del planeta del resto es necesario conocer el efecto que los dis-
tintos fenómenos ligados a la actividad estelar inducen en la velocidad radial. El estudio
y caracterización detallados de la actividad estelar pueden ser críticos para discriminar el
origen, estelar o planetario, de las variaciones de la velocidad radial.
El término jitter se utiliza para englobar un número desconocido de señales que pue-
den considerarse como ruido. El jitter de origen estelar está producido por distintos fe-
nómenos físicos: granulación, oscilaciones estelares y actividad magnética. Las fuentes de
jitter estelar tienen escalas de tiempo diferentes que van desde minutos (oscilaciones, gra-
nulación), días (regiones activas, supergranulación) a años (ciclos de actividad). Se puede
considerar incluso una componente estocástica, como es el caso de las fulguraciones. Pero
estas no son las únicas fuentes que pueden producir variación en la velocidad radial. En
la Fig. 1.2 aparecen compiladas y clasificadas todas estas fuentes según su origen y escala
temporal, mediante un diagrama de Ishikawa, o diagrama causa-efecto, utilizado por pri-
mera vez en la literatura de este campo. A lo largo de una línea horizontal van naciendo
distintas ramas oblicuas que representan las distintas causas que son fuente de variación
de la velocidad radial. En el capítulo 3 de esta Tesis se presentan en detalle todas las fuen-
tes de ruido estelar, sus escalas temporales y también una descripción más detallada del
diagrama de Ishikawa. Se incluye en dicho capítulo una recopilación de las técnicas que
se emplean actualmente para reducir el impacto del jitter estelar en la velocidad radial.
8 Introducción
Teóricamente los planetas también podrían afectar a la actividad magnética de sus
estrellas, en analogía a los procesos que ocurren en los sistemas binarios que dan lugar a
un aumento en los niveles de actividad (Glebocki et al. 1986, Ayres & Linsky 1980, Siar-
kowski et al. 1996, Ferreira 1998). Algunas estrellas con planetas tipo Júpiter en órbitas
muy cercanas presentan fenómenos debidos a la interacción de los campos magnéticos
del planeta y de la estrella, desde un incremento en la emisión cromosférica y coronal,
hasta fulguraciones sincronizadas con el movimiento del planeta, o la presencia de longi-
tudes activas en la superficie de la estrella (Shkolnik et al. 2003, 2005, Walker et al. 2008,
Pagano et al. 2009, Lanza 2009, 2011, Pillitteri et al. 2011, 2014, 2015).
Los efectos que un planeta gigante en una órbita cercana produce en su estrella
se denominan genéricamente en la literatura SPI (Star-Planet Interaction). Cuntz et al.
(2000) propuso dos posibles orígenes para la SPI: uno gravitacional por efectos de marea,
y otro magnético por la interacción de los campos magnéticos estelar y planetario. El
reto de modelar la SPI magnética en estrellas con Júpiters calientes ha sido abordado a
través de métodos analíticos (Lanza 2013), o por simulaciones MHD (e. g., Cohen et al.
2009, 2010, 2011, Matsakos et al. 2015). Estos modelos convergen en describir la SPI como
reconexiones magnéticas, la formación de una cola cometaria de material evaporándose
del planeta e incluso en algunos casos, una corriente de gas planetario acretando sobre la
estrella.
1.1 BD+20 1790
Esta Tesis doctoral se centra en el estudio del sistema BD+ 20 1790: la caracterización
de la actividad de la estrella, el análisis de la velocidad radial y la determinación de los
parámetros orbitales de su compañero planetario.
BD+20 1790 es una estrella BY Dra de tipo espectral K5Ve (Jeffries 1995), excep-
cionalmente activa (log R′HK=-3.7). Esta estrella aparece en el catálogo de estrellas frías
miembros de grupos cinemáticos jóvenes compilado por Montes et al. (2001), López-
Santiago (2005), Gálvez-Ortiz (2005) y López-Santiago et al. (2006, 2010). López-Santiago
et al. (2006) propuso su pertenencia al grupo de movimiento de AB Dor, determinando a
partir de la anchura equivalente del Litio λ 6708 Å, una edad estimada de 35-80 millones
de años. López-Santiago (2005) encontró emisión muy intensa en todos los indicadores
cromosféricos de actividad y determinó una vsini=10 km/s. En comparación con objetos
del mismo tipo espectral, velocidad de rotación y rango de edad, recopilados en dicho
catálogo, BD+20 1790 presenta un nivel de actividad mayor incluso que los sistemas bi-
narios.
Esta estrella formó parte de una selección de objetos de este catálogo para realizar
un estudio de detección de estructuras tipo-protuberancia, presentado en Hernán-Obispo
(2004). De las estrellas de la muestra seleccionada, BD+20 1790 era una de las menos es-
tudiadas hasta ese momento en la literatura. La mayoría de los parámetros de la estrella
eran desconocidos, como su masa, temperatura efectiva, radio, periodo de rotación, me-
talicidad, entre otros. El estudio presentado en Hernán-Obispo (2004) y Hernán-Obispo
et al. (2004, 2005, 2006, 2007), mostró un alto nivel de actividad, que se manifiesta en
una plétora de fenómenos en todas las capas de la atmósfera. En la cromosfera se han
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Tabla 1.1: Parámetros de BD+20 1790
Parámetro Valor Referencia
Tipo espectral K5 V (a)
B − V 1.15
M(M⊙) 0.63 ± 0.09 (b)
Teff 4410 K (b, c)
log g 4.53 ± 0.17 (b)
EW (Li) 110 ± 3 mÅ (b)
Distancia 25.4 ± 4 pc (d)
Edad 35 - 80 Myr (e)
vsini 10.03 ± 0.47 km s−1 (b, f)
Pphot 2.801 ± 0.001 days (b)
i 50.41 grados (b)
R(R⊙) 0.71 ± 0.03 (b)
[Fe/H ] 0.30 ± 0.20 dex (b)
LX 1.6 ± 0.5 1029 erg s−1 (b)
L(L⊙) 0.17 ± 0.04 (b)
logR′HK -3.7 (b)
(a) Jeffries (1995); (b) Esta Tesis; (c) McCarthy & White (2012); (d) Reid et al. (2004);
(e) López-Santiago et al. (2006); (f) López-Santiago et al. (2010)
detectado estructuras tipo protuberancia co-rotando con la estrella, localizadas en zonas
de inestabilidad lejos del plano ecuatorial, y emisión debida a playas. Todos los indica-
dores de actividad se encuentran siempre en emisión por encima del continuo, como se
muestra en la Fig. 1.3, incluidas las líneas H y K del Ca II, que no presentan la habitual
estructura de emisión reversa. Se detectaron fulguraciones muy energéticas, con una fase
de decaimiento mayor de 5 horas.
Se encontró que la velocidad radial tenía variaciones con una semiamplitud en torno
a 1 km/s, significativamente mayores que el error individual de las medidas (en prome-
dio 0.15 km/s).
Todas estas peculiaridades que presentaba BD+20 1790 motivaron un análisis en
profundidad de los fenómenos de actividad y la búsqueda del origen de la variación de
la velocidad radial, que dio como fruto los dos artículos que conforman esta Tesis.
Para el desarrollo de los artículos de esta Tesis se han realizado observaciones foto-
métricas, espectroscópicas y espectropolarimétricas, que se detallan en el texto de ambos
artículos.
En la Tabla 1.1 se muestran los parámetros de la estrella, señalando los determinados
en esta Tesis por primera vez.
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Figura 1.3: Indicadores de actividad cromosféricos. De izquierda a derecha y de arriba a abajo: Hα, Hβ,
Hγ, Hδ, Ca II K, Ca II H y Hǫ, CaT, He I D3. Cada imagen muestra en el cuadro de la izquierda el espectro
observado y en el cuadro de la derecha, el espectro sustraido.
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1.2 Contenidos de la Tesis, principales resultados y conclusiones
Esta Tesis se presenta como una recopilación de artículos. En particular el material que
se presenta en el Capítulo 4 ha sido publicado en la revista Astronomy & Astrophysics
(Hernán-Obispo et al. 2010, A&A 512A, 45H), al igual que el trabajo que se recoge en el
Capítulo 5 (Hernán-Obispo et al. 2015, A& A 576, A66).
Para facilitar la comprensión de estos artículos y ponerlos en el contexto general de
la Tesis, se han incluido dos capítulos que profundizan en el campo de investigación de
manera más detallada, los capítulos 2 y 3. En el Capítulo 2 se resume el nacimiento de
este campo de investigación y se describen las principales técnicas que se emplean en
la búsqueda de exoplanetas, detallando de manera específica la técnica de la velocidad
radial. Se señalan los descubrimientos realizados más notables y las propiedades de los
exoplanetas encontrados hasta hoy.
En el Capítulo 3 se presentan las características de las estrellas frías, los fenómenos
de actividad que suelen exhibir y su escala temporal. Se muestra una visión de conjunto
de las distintas señales, de origen estelar o no, que potencialmente pueden producir va-
riaciones en la velocidad radial, utilizando un diagrama de Ishikawa o diagrama causa-
efecto. Algunos de los factores que se consideran como posibles fuentes de ruido estelar
se presentan por primera vez en esta Tesis, no habiéndose contemplado con anterioridad
en la literatura. En este capítulo se presenta una exhaustiva recopilación de las soluciones
actuales al problema de la contaminación de las velocidades radiales por actividad este-
lar, así como las principales dificultades o inconvenientes de cada una. Se incluye en la
discusión la solución que se utiliza en el capítulo 5 de esta Tesis.
Por último, el resumen y las conclusiones de la Tesis se muestran en el Capítulo 6,
donde también se discute el trabajo futuro.
El primer artículo, Hernán-Obispo et al. (2010), que constituye el capítulo 4, intenta
dar respuesta a la pregunta sobre cuál es la causa de variación de la velocidad radial. El
artículo se centra en el análisis de la velocidad radial, y en discriminar la naturaleza de
su variación. El estudio realizado utiliza datos fotométricos y espectroscópicos, caracteri-
zándose la actividad a partir de los índices cromosféricos y el análisis de la curva de luz,
lo que permite determinar el periodo fotométrico de la estrella (2.8 días). En el artículo se
plantean diversas hipótesis acerca de las posibles fuentes que hacen variar a la velocidad
radial. Para verificar o descartar las hipótesis propuestas sobre las causas que generan
variación de la velocidad radial se usan distintos parámetros como los bisectores de la
función de correlación cruzada (CCF), los índices de actividad y la fotometría, así como
un análisis de la dependencia cromática de la velocidad radial, tanto de los datos reales
como de los determinados para un modelo de estrella sin componente kepleriana. En la
Fig. 1.4 se muestra el diagrama de Ishikawa de partida en el artículo y el final, tras el
estudio realizado.
Los resultados del estudio muestran que la hipótesis que mejor explica las variacio-
nes de la velocidad radial es la que sugiere la presencia de un compañero planetario. La
solución orbital resultante del ajuste kepleriano de los datos propone un objeto en torno
























































































Figura 1.4:Diagramas de Ishikawa para el artículoHernán-Obispo et al. (2010).Arriba: Inicial.Abajo: Final.
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candidato planetario propuesto, BD+20 1790 b, es un Júpiter caliente con parámetros or-
bitales similares a los encontrados en la literatura. La única propiedad inusual es la edad
de su estrella albergadora, que cubre un hueco prácticamente despoblado en el histogra-
ma de edades de estrellas con planetas detectados, siendo BD+20 1790 b el exoplaneta
más joven, alrededor de una estrella de la secuencia principal, en el momento de su pu-
blicación.
El segundo artículo, Hernán-Obispo et al. (2015), que constituye el capítulo 5, es una
nueva aproximación al estudio de la variación de las velocidades radiales empleando el
método bayesiano para analizar de manera simultánea y complementaria, las medidas
de velocidad radial y los índices de actividad de una muestra de datos más amplia. Las
observaciones recopilan datos fotométricos a lo largo de 8 años y espectroscópicos a lo
largo de 10 años, e incluyen datos tomados con el espectrógrafo HARPS-N. El análisis de
observaciones basado en la regla de Bayes se ha convertido en una de las herramientas
más potentes para extraer señales débiles de compañeros planetarios en datos afectados
de ruido (ver por ejemplo: Gregory 2007a, b, Tuomi & Kotiranta 2009, Tuomi et al. 2011,
Tuomi 2012, Tuomi et al. 2013, Jenkins et al. 2013, Jenkins & Tuomi 2014, Tuomi et al.
2014). Esta técnica permite determinar resultados fiables y robustos a partir de datos rui-
dosos. El ruido medido se ha modelado conforme a Tuomi et al. (2011, 2013, 2014), sin
hacer suposiciones sobre su magnitud en los distintos conjuntos de datos tomados con
espectrógrafos diferentes.
Además, en este artículo intentamos dar respuesta a dos preguntas relacionadas con
el artículo de Figueira et al. (2010) sobre BD+20 1790. La primera cuestión es si la señal
de 7.78 días propuesta por Hernán-Obispo et al. (2010) es real o si es un artificio, y conse-
cuentemente si existe un compañero planetario o no. La segunda pregunta que se intenta
responder es dilucidar qué ocurre en los datos de CORALIE publicados por Figueira et
al. (2010). En su artículo presentan dos campañas de datos tomados con el espectrógrafo
CORALIE, que muestran una amplitud en la velocidad radial sensiblemente menor que
la encontrada por Hernán-Obispo et al. (2010), proponiendo que el origen de su variación
es la actividad estelar. Si la variación de la velocidad radial fuese debida a las manchas
estelares la amplitud de los datos de Figueira et al. (2010) estaría sugiriendo que la co-
bertura por manchas es un 2% - 4%. Sin embargo nuestros datos fotométricos (algunos
contemporáneos con CORALIE) indican que el factor de cobertura por manchas a lo largo
de 8 años es en promedio un 12%.
El análisis bayesiano de la velocidad radial muestra que el periodo de 7.78 días está
presente en todos los datos, excepto en las campañas de CORALIE, que no muestran nin-
guna periodicidad, ni siquiera la publicada por Figueira et al. (2010). A partir del análisis
bayesiano de la velocidad radial se determina que las variaciones provienen de una com-
binación de distintos fenómenos modulados con diferentes periodos, siendo la principal
señal la del compañero planetario (7.78 días). Superpuesta a esta, encontramos otras dos
señales adicionales relativas a actividad estelar, una que varía con el periodo de rotación
de la estrella (2.8 días) y otra que varía con el periodo sinódico (4.36 días). En la Fig. 1.5 se
muestran las curvas de velocidad radial correspondientes a los tres periodos encontrados
en el sistema. El análisis bayesiano de los índices de actividad muestra una modulación
con el periodo sinódico, lo que nos permite sospechar una posible SPI. La variabilidad




Figura 1.5: Curvas de la velocidad radial correspondientes a los tres periodos encontrados en el sistema.
De izquierda a derecha y de arriba a abajo: fotométrico, sinódico y orbital. El código de color corresponde
a los datos de FIES (verde), FOCES (azul), SARG (rojo) y HERMES (negro).
nética entre una estrella con un campo magnético no axisimétrico y un planeta orbitando
a su alrededor (Lanza 2013).
El diagrama de Ishikawa de partida en este artículo es el presentado en la Fig. 1.2 y
el final tras todo el análisis se muestra en la Fig. 1.6.
La presencia del compañero planetario ayuda a explicar la alta tasa de fulguracio-
nes. A partir del histograma de la ocurrencia de fulguración, representado en coordena-
das polares para cada periodo, se muestra que sobre la superficie de la estrella existen
áreas privilegiadas de las cuales surgen los bucles de campo magnético precursores de
la fulguración, resultado que también obtenemos a partir de la fotometría. El uso de los
histogramas en coordenadas polares para un estudio de este tipo se usa por primera vez
en la literatura en esta Tesis.
Se proponen dos posibles fuentes para las fulguraciones detectadas: una relacionada
con la geometría del sistema y el movimiento del planeta y la estrella, debida a SPI, y otra
puramente estocástica, debida a la evolución de las regiones activas y los bucles de campo





















































Figura 1.6: Diagrama de Ishikawa final para el artículo Hernán-Obispo et al. (2015). En la figura aparecen
recuadradas las tres contribuciones que hacen variar a la velocidad radial.
magnético asociados a ellas.
Se ha observado además por primera vez el campo magnético de la estrella a partir
de observaciones espectropolarimetricas, como parte de una colaboración en el proyecto
Bcool1.
Concluimos que el análisis bayesiano sostiene la hipótesis de la presencia de un
compañero planetario para BD+20 1790. Se presenta una solución orbital mejorada tras
quitar las dos contribuciones principales del jitter estelar, una que varía con el periodo
de la estrella y otra que varía con el periodo sinódico del sistema. Presentamos un nuevo
método para eliminar la contribución del jitter estelar, considerándolas como un segundo
y tercer cuerpo en el sistema, haciendo un ajuste kepleriano con esos periodos. El análisis
simultáneo de los índices de actividad permite discriminar si las señales encontradas en
la velocidad radial son puramente estelares o no.
A la luz de todos los resultados presentados, postulamos un escenario para el siste-
ma BD+20 1790 que se muestra en la impresión artística de la figura Fig. 1.7. El modelo
propuesto muestra una estrella con una región activa fotosférica ocupando una fracción
significativa de la superficie, que es persistente en el tiempo. Debido al campo magnético
tan intenso, los bucles coronales extensos son plausibles. En la cúspide de estos bucles se
formarían estructuras tipo flujos en forma de casco (helmet streamer), que son clave en la
formación de protuberancias a grandes altitudes sobre la superficie estelar, más allá del
radio de co-rotación (Ferreira 2000, Jardine & van Ballegooijen 2005). Las protuberancias
detectadas se encuentran a unos 15 R∗. Estos helmet streamer pueden extenderse cerca de
20-25 R∗, la separación típica entre la estrella y el planeta. Una fracción de las fulguracio-
nes se originaría en las colisiones de los helmet streamers y de los bucles coronales inter-
accionando con el campo magnético del planeta. Esto ocurriría en múltiplos del periodo
1http://bcool.ast.obs-mip.fr/Bcool/
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Figura 1.7: Impresión artística del sistema BD+20 1790. El radio de co-rotación está en 10 R∗, mientras que
la altitud estimada para las estructuras tipo protuberancia es 15R∗. El semieje mayor del planeta está en
21R∗. Crédito: M. Hernán-Obispo and S. Recuero
sinódico, ya que sería el momento en el que la región activa y el planeta se alinearían,
sugiriendo un desencadenamiento de fulguraciones relacionado con los pasos sucesivos
del planeta sobre o cerca de las longitudes activas. También ocurriría en múltiplos del
periodo orbital, cuando el planeta está cerca del periastro.
El análisis y los resultados que se presentan en esta Tesis, dan una explicación global
a todos los fenómenos que ocurren en la estrella, interrelacionándolos entre sí.
1.3 Objetivos
Esta tesis doctoral se centra en el estudio del sistema BD+ 20 1790, la caracterización de
la actividad de la estrella, el análisis de la velocidad radial y la determinación de los
parámetros orbitales de su compañero planetario. El principal objetivo de esta tesis es
la comprensión global de todos los fenómenos detectados que ocurren en la estrella y
explicar su interrelación.
La consecución de este objetivo principal se desglosó en varios secundarios:
• La caracterización de la actividad. A partir del análisis de los datos fotométricos,
espectroscópicos y espectropolarimétricos obtenidos a lo largo de varias épocas, se
puede determinar qué fenómenos ocurren en las distintas capas de la atmósfera de
la estrella, su escala temporal y su intensidad.
• El estudio de la naturaleza de la variación de la velocidad radial. La identificación
de señales en los datos de velocidad radial, los índices de actividad y en la fotome-
tría, permite discriminar entre origen estelar o planetario como fuente de variación,
o incluso una combinación de ambos.
• El uso del análisis bayesiano. Esta técnica permite la detección de señales presentes
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en datos ruidosos. Aplicada de manera simultánea para analizar los datos de velo-
cidad y los índices de actividad, medidos en los mismos espectros, proporciona una
valiosa información para identificar las fuentes de origen estelar que contaminan
los datos de velocidad radial.
• La eliminación de la/s componente/s contaminante/s en los datos de velocidad
radial. En esta Tesis se eliminan realizando un ajuste kepleriano con el periodo de
cada una de las componentes contaminantes. Esto nos permite calcular una solución
orbital mejorada para el compañero planetario propuesto.
BD+20 1790 ocupa un lugar en una zona muy poco poblada de la distribución de
edades de estrellas con exoplanetas detectados. El estudio de BD+20 1790 b tiene el po-
tencial de ayudarnos a comprender cómo son los sistemas planetarios en sus etapas de





There´s so many different worlds,
so many different suns
BROTHERS IN ARMS, DIRE STRAITS
Parafraseando a Carl Sagan con esa frase que jura jamás pronunció, sabemos hoy,
en las puertas del siglo XXI, que el Universo observable está formado por miles y miles
de millones de galaxias, cada una de las cuales contiene a su vez miles y miles de millones
de estrellas. En este ilimitado océano cósmico, parece impensable no imaginar en algún
rincón, la existencia de otros planetas alrededor de otros soles, y la posibilidad de que al-
guno albergue vida. El Universo debería tener sistemas planetarios en abundancia, como
una consecuencia natural e inevitable de la formación estelar.
El campo de la búsqueda de planetas extrasolares no solo es uno de los más jóvenes
en astrofísica, sino uno de los más dinámicos y activos, con un ritmo casi frenético en
cuanto a producción de resultados científicos. El esfuerzo tecnológico en este campo es
también destacable, y son numerosos los instrumentos que se desarrollan focalizados en
la investigación en este área. De los descubrimientos iniciales desvelando sorprendentes
resultados y donde cada planeta descubierto era un gran hito, hasta el día de hoy dos
décadas más tarde, donde el éxito del desarrollo instrumental (desde telescopios espacia-
les como Kepler a espectrógrafos como HARPS) nos muestra planetas por doquier con
anuncios prácticamente cada semana, el campo está sufriendo un cambio de paradigma.
No es bastante ya con encontrar planetas, las preguntas se dirigen también a comprender
cómo se han podido formar, cuál es su composición, y por qué algunos son tan diferentes
a los planetas de nuestro Sistema Solar.
En este capítulo se hace un breve resumen del nacimiento de este campo de investi-
gación y se presentan las principales técnicas que se emplean en la búsqueda de exoplane-
tas, profundizando de manera específica en la técnica de la velocidad radial. Se muestran
los descubrimientos realizados más notables y las propiedades de los exoplanetas encon-




2.1 Aproximación histórica: innumerables soles, diversidad de mundos
¿Estamos solos en el Universo? ¿Hay otros mundos? ¿ Estarán habitados, al igual que la
Tierra? Estas cuestiones, que pueden parecer actuales, hunden sus raíces en la imagina-
ción e inquietudes de los hombres desde hace milenios.
Sin embargo, han transcurrido siglos hasta contar con los medios, la tecnología y
la ciencia, necesarios para poder dar una respuesta científica a estas preguntas. Después
de décadas de infructuosos y decepcionantes anuncios y subsecuentes desmentidos, esa
respuesta a la existencia de planetas y sistemas planetarios alrededor de otras estrellas,
no llegó hasta 1995, de la mano de Michel Mayor y Didier Queloz y su anodino 51 Pegasi
b (Mayor & Queloz 1995). Este anuncio fue el pistoletazo de salida para una nueva área
de investigación: la búsqueda y estudio de planetas extrasolares. A lo largo de estas dos
décadas la búsqueda de exoplanetas se ha convertido en uno de los campos más apasio-
nantes y con mayor productividad en Astrofísica. Hemos progresado desde una muestra
de uno (nuestro Sistema Solar) a una colección de más de 1200 sistemas planetarios, con
cerca de 2000 exoplanetas detectados y varios miles más por confirmar. La población de
exoplanetas descubierta hasta hoy presenta una increíble variedad de masas, tamaños y
elementos orbitales, tan amplia y distinta a nuestro Sistema Solar, que ha llevado a re-
plantear los escenarios y teorías de formación planetaria.
La idea de la pluralidad de mundos habitados ya era un planteamiento filosófico
que rondaba las mentes de los pensadores griegos en el siglo IV a. C. Epicuro (341-270 a.
C.) proponía un universo con infinitos mundos habitados:
Hay infinitos mundos, parecidos al nuestro y otros por completo distintos [...] Debemos creer que en todos
esos mundos hay criaturas vivientes y otras cosas que vemos en este mundo. EPICURO
Leucipo y Demócrito describían un Universo compuesto por partículas indivisibles,
átomos, que se movían aleatoriamente en el vacío, chocando entre sí y formando agrega-
ciones de materia, que daban lugar a todo cuanto conocían. Si la Tierra se formó a partir
de estos átomos, era posible que otros mundos y formas de vida se hubieran formado
en otros lugares del Universo. Demócrito incluso planteaba una visión sobre cómo po-
dían ser estos mundos, que puede resultar casi visionaria a la luz de la diversidad de
exoplanetas descubiertos hasta hoy.
En algunos mundos no existe el Sol y la Luna, en otros son más grandes que en nuestro mundo y
en otros más numerosos. En algunas partes hay más mundos, en otros menos [...]; en algunas partes están
surgiendo y en otras no. Hay algunos mundos desprovistos de seres vivos, plantas o de cualquier humedad.
DEMÓCRITO
En esta época la existencia de múltiples mundos era un concepto puramente filosó-
fico. La falta de pruebas empíricas permitió que las teorías de los atomistas Demócrito y
Leucipo fueran eclipsadas por las de Aristóteles (384-322 a. C.), enmarcadas por la con-
cepción pitagórica de que la Tierra y el cielo siguen leyes naturales diferentes. Aristóteles
consideraba que la Tierra era el único mundo que contenía vida, mientras que los demás
planetas, la Luna y el Sol (lo que denominó mundo supralunar) eran inmutables y estaban
fijos en la bóveda celeste, cada uno en una esfera cuyo centro era la Tierra.
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No hay más mundos que uno, el nuestro. ARISTÓTELES
La teoría geocéntrica, que en la Edad Media se vió envuelta y reforzada por ideas
religiosas, no era compatible con la idea de la pluralidad de mundos habitables. Los pro-
blemas teológicos que presentaba eran difíciles de salvar. A pesar de esto, hubo algunos
tibios planteamientos, como el de Alberto Magno (1192-1280):
¿Existen muchos mundos o solo existe uno?Esta es una de las cuestiones más elevadas en el estudio
de la Naturaleza. SAN ALBERTO MAGNO
No fue hasta la aparición en 1543 de la teoría heliocéntrica propuesta por Copér-
nico, que la discusión sobre otros mundos fue revisitada en ambos sentidos, científico
y filosófico. Equipado con este nuevo modelo de Universo, y las teorías de Nicolás de
Cusa (1401-1464) sobre la pluralidad de mundos y un universo infinito, Giordano Bruno
(1548-1600) se cuestionó la singularidad y unicidad del Sol. Mientras que Copérnico, e
incluso Galileo, consideraban el Sistema Solar como el centro de una gran esfera de estre-
llas estacionarias, Giordano Bruno concebía un Universo que se extendía infinitamente,
donde las estrellas fijas eran cuerpos parecidos al Sol, que también podían albergar otras
tierras, y otra vida. Bruno postulaba que estos planetas alrededor de otros soles no eran
visibles debido a su pequeño tamaño, ocultos también por la luz de la estrella. Una idea
que se adelantó siglos a la realidad con la que se toparon los científicos a la hora de buscar
planetas en otras estrellas.
Hay innumerables soles e innumerables tierras, rotando alrededor de sus soles de igual manera que los
siete planetas de nuestro sistema. Nosotros únicamente vemos los soles porque su tamaño es mucho mayor
y son muy luminosos, pero los planetas permanecen invisibles para nosotros, porque son más pequeños y
no son luminosos. Los incontables mundos en el universo no son peores ni menos inhabitables que nuestra
tierra. GIORDANO BRUNO
El uso del telescopio permitió conocer la composición estelar de la Vía Láctea, ob-
servada por primera vez por Galileo y estudiada posteriormente en profundidad por Wi-
lliam Herschel (1738-1822). Herschel usando la técnica del conteo de estrellas, concluyó
que la Vía Láctea era la visión de un conjunto inmenso de estrellas desde la perspectiva
del Sol. Los trabajos de Hubble siglos más tarde tambalearon las fronteras de lo conoci-
do, confirmando esa visión de Bruno de un universo infinito, reduciendo la Tierra a un
pequeño punto perdido en una parte marginal de una galaxia. La idea de que pudieran
existir otros planetas más allá del Sistema Solar, cobraba más fuerza que nunca.
Hasta las primeras décadas del siglo XX no se comienzan a dedicar esfuerzos para
detectar esos posibles planetas. Sin embargo los primeros intentos devuelven resultados
negativos. En 1855 W. S. Jacob (1855) encuentra anomalías en el sistema binario 70 Op-
hiuchi que atribuye a la existencia de un planeta. Este descubrimiento fue el comienzo de
una época de casi 150 años de "falsas alarmas exoplanetarias". Otros candidatos a planeta
extrasolar se fueron sucediendo a lo largo de las décadas. En 1943 K. A. Strand reporta
la primera detección de un compañero planetario a 61 Cygnus, utilizando la técnica de
la astrometría. Usando esta misma técnica, en 1963 P. van de Kamp anuncia el descubri-
miento de planetas tipo Júpiter alrededor de la estrella de Banard, a partir del análisis de
placas fotográficas tomadas entre 1938 y 1962. Sus estudios fueron considerados contro-
vertidos durante muchos años y nunca fueron confirmados. El planeta de 70 Ophiuchi
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fue resucitado y descartado de nuevo en 1943 por D. Reuyl y E. Holmberg. La astrome-
tría fue aparcada como método de búsqueda de planetas en otras estrellas, a favor de una
técnica usada con estrellas binarias, que utilizaba la medida de la componente radial de la
velocidad de la estrella. Fue Otto Struve en 1952 quien propuso aplicar esta técnica de las
velocidades radiales para descubrir planetas extrasolares. En su artículo también señala-
ba que los planetas podrían estar más cerca de su estrella que en el caso de los planetas
del Sistema Solar, y por lo tanto sus periodos orbitales serían más pequeños.
Las dificultades tecnológicas para aplicar esta técnica a la búsqueda de planetas ex-
trasolares se han ido salvando a lo largo de décadas. En 1988 dos equipos de manera
independiente publican la detección de un planeta usando la técnica de la velocidad ra-
dial, Campbell & Walker (γ Cephei) y Latham et al. (HD 11472). Sin embargo, de nuevo
se trató de falsas alarmas.
Las primeras detecciones confirmadas de objetos con masa planetaria fuera del Sis-
tema Solar fueron hechas en 1992 por A. Wolszczan y D. Frail, pero de manera sorpren-
dente, alrededor de un púlsar. Mediante la técnica del metraje de púlsares encontraron
tres planetas de masa terrestre orbitando alrededor del púlsar PSR 1257+12. La primera
detección definitiva de un planeta alrededor de una estrella de tipo solar llegó en 1995,
con el anuncio de Michel Mayor y Didier Queloz. La sorpresa de este primer exoplaneta
tipo Júpiter era su inesperada órbita: un período del orden de días y una distancia a su
estrella de 0.05 UA. En los meses siguientes se sucedieron nuevos descubrimientos de
planetas similares a 51 Peg b, por parte de P. Butler y G. Marcy. Los astrónomos no solo
habían encontrado planetas alrededor de otras estrellas, sino que habían encontrado un
tipo de planeta que no existía en nuestro Sistema Solar.
2.2 Situación actual del campo de los planetas extrasolares
A día de hoy, los cerca de 2000 planetas extrasolares descubiertos cubren un amplio rango
de masas, excentricidades y periodos orbitales, alrededor de estrellas de diferente masa,
temperatura y edad. Explicar la formación de los sistemas planetarios encontrados es un
gran reto, debido a la asombrosa diversidad y complejidad de las arquitecturas exopla-
netarias, que ha llevado revisar las teorías actuales de formación de planetas. El modelo
propuesto para el Sistema Solar es desafiado por muchos de estos nuevos mundos. Algu-
nos de estos nuevos tipos de planetas ni siquiera habían sido contemplados teóricamente.
No existe actualmente una teoría que explique tantos contextos de formación planetaria,
tan diversos y diferentes. El debate que abren estos nuevos descubrimientos plantea nue-
vos interrogantes: ¿Cuán típico es el Sistema Solar en el Universo? ¿Existirá un sistema
planetario similar en alguna estrella? ¿Cómo de válidas son las teorías de formación pla-
netaria? ¿Qué tipos de exoplanetas, inexistentes en el sistema Solar, podemos esperar
encontrar?
En esta sección se recuerdan brevemente las características del Sistema Solar y se
muestran las del censo de exoplanetas descubiertos, presentando algunos de los hitos
más significativos.
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2.2.1 Breve resumen del Sistema Solar
Antes de presentar las características de los exoplanetas descubiertos es necesario recor-
dar lo que se sabía sobre nuestro Sistema Solar, para poder enmarcarlos dentro de los
parámetros físicos y orbitales que se conocían y se esperaba encontrar.
El modelo actual de formación del Sistema Solar, la hipótesis nebular, se remonta
al siglo XVIII y tiene sus orígenes en las ideas de E. Swedenborg, I. Kant y P. S. Laplace.
Según la hipótesis nebular, el Sol y los planetas, se formaron a partir de un disco en rota-
ción de gas y polvo, lo que explicaría de manera natural la casi coplanaridad y el sentido
uniforme de rotación. Los planetas orbitan alrededor del Sol en planos muy cercanos a
la eclíptica, todos en la misma dirección que corresponde al sentido contrario al de las
agujas del reloj, visto desde el polo norte de la eclíptica.
La estructura básica del Sistema Solar involucra la presencia de objetos muy diver-
sos, tanto en tamaño como en composición. La arquitectura de nuestro sistema planetario
puede resumirse según la distancia orbital creciente en: 4 planetas terrestres, un cinturón
de asteroides entre Marte y Júpiter, dos planetas gigantes gaseosos, dos planetas gigantes
de hielo, otro cinturón de asteroides más allá de Neptuno, llamado cinturón de Kuiper,
y la conocida como nube de Oort en los confines del Sistema Solar, un conglomerado de
cometas que se encuentra a unas 50 000 UA del Sol. El límite exterior de la Nube de Oort
define los confines de la influencia gravitatoria del Sistema Solar.
Se puede definir una circunferencia virtual en el disco alrededor del Sol, a la que se
denomina línea de hielo, que representa la distancia a la que el agua, en las condiciones
locales de presión y temperatura se encuentra en fase sólida. Más cerca de la estrella los
únicos elementos sólidos que hay son los silicatos y los metales. La formación de planetas
de distinto tipo viene marcada por su situación respecto a la línea de hielo. Cuando los
materiales del disco coagulan en el interior de la línea de hielo, las componentes que
chocan y se fusionan serán de tipo rocoso, iniciando la formación de planetas de tipo
terrestre. Mientras que si coagulan en el exterior, los hielos de agua y otros elementos
volátiles proporcionarán gran cantidad demateria adicional, por lo que los coágulos serán
más masivos, podrán atraer el gas y dar lugar a planetas gigantes.
Para poder comparar los parámetros orbitales y físicos de los exoplanetas descu-
biertos, conviene tener en mente el valor de estos para los distintos tipos de planetas del
Sistema Solar, recogidos en la Tabla 2.1 y en la Fig. 2.1.
2.2.2 Características de las estrellas albergadoras de planetas
Los planetas extrasolares se han encontrado alrededor de estrellas de distintos tipos es-
pectrales. Las estrellas hospedadoras no pertenecen únicamente a la secuencia principal
de tipo Solar, sino que incluyen estrellas de baja masa, estrellas gigantes, y otros estados
evolutivos como púlsares y enanas blancas.
A pesar de que la muestra de estrellas albergadoras de planetas sufre de serios ses-
gos observaciones (como por ejemplo el nivel de actividad y la edad), sí que es posible
tratar de estudiar sus características estadísticamente.
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Tabla 2.1: Características de los planetas del Sistema Solar
Planeta a Período orbital e Masa Densidad Media
[UA] [años] [MT ] [gcm−3]
Mercurio 0.4 0.24 0.206 0.055 5.43
Venus 0.7 0.61 0.07 0.817 5.20
Tierra 1.0 1.00 0.017 1.000 5.51
Marte 1.5 1.88 0.093 0.107 3.91
Júpiter 5.2 11.86 0.048 317.8 1.33
Saturno 9.5 29.46 0.054 94.30 0.70
Urano 19.2 84.07 0.047 14.60 1.32





Figura 2.1: Distancia de los distintos planetas del Sistema Solar al Sol en unidades astronómicas. Crédito:
M. Hernán-Obispo.
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Figura 2.2:Histograma de la distancia a las estrellas con planetas.
La distribución de distancias a las que se encuentran las estrellas con planetas mues-
tra un máximo en 40 pc, como se puede ver en la figura Fig. 2.2. Las estrellas más lejanas
son difíciles de estudiar, bien por la limitación de la técnica (como por ejemplo la astro-
metría que no funciona para grandes distancias), bien por las capacidades de la instru-
mentación, o las que impone la propia estrella, como su magnitud. Las estrellas que se
estudia principalmente, pertenecen a los últimos tipos espectrales.
La distribución demasas estelares de la Fig. 2.3 (izquierda) presenta un pico en torno
a la masa del Sol, puesto que preferentemente se busca en torno a estrellas con masas so-
lares. En la Fig. 2.3 (derecha), donde se muestra la distribución de temperaturas efectivas
de las estrellas con exoplaneta, se puede apreciar también este sesgo hacia estrellas simi-
lares al Sol. La mayoría de los surveys de búsqueda de exoplanetas se centran en estrellas
FGK poco activas. En los últimos años se está realizando un gran esfuerzo y avance en la
búsqueda de exoplanetas alrededor de estrellas M. El método más exitoso hasta la llegada
de Kepler, era la técnica de las velocidades radiales, la cual encuentra serias dificultades
en el otro extremo en masas, en las estrellas de los primeros tipos espectrales. El bajo nú-
mero de características espectrales y el ensanchamiento rotacional hace difícil medir la
velocidad radial, y muchos menos alcanzar alta precisión en las medidas.
Un parámetro fundamental para comprender distintos aspectos sobre la evolución
de los sistemas planetarios es la edad de la estrella. Para entender procesos como la mi-
gración de los planetas o la evolución de sus atmósferas, necesitamos una referencia tem-
poral. La estimación de la edad de la estrella no es algo sencillo. Tampoco lo es pelear con
la contaminación en las medidas de la velocidad radial debidas a la alta actividad mag-
nética de las estrellas jóvenes. Es por esta razón por lo que los surveys han desechado
durante mucho tiempo este tipo de estrellas jóvenes y activas, en favor de estrellas más
tranquilas y viejas. En la figura Fig. 2.4 (izquierda) se muestra la distribución de edad de
las estrellas albergadoras de planetas de las que se conoce este parámetro. Haciendo un
zoom en la zona de menor edad estelar (Fig. 2.4, derecha), hasta 100 Millones de años,
se puede ver que el número de estrellas con exoplanetas es muy bajo y que incluso, hay
26 Planetas Extrasolares
Figura 2.3: Arriba: Distribución demasa de las estrellas con planetas.Abajo: Histograma Teff de la estrellas
con planeta
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Figura 2.4: Arriba: Histograma de la edad de las estrellas con planeta.Abajo: Histograma de la edad de las
estrellas con planeta con edades menores de 100 Myr
zonas sin datos.
Otro de los parámetros de las estrellas que nos interesa conocer es su metalicidad
(ver Fig. 2.5), puesto que nos da información sobre el ambiente en el que se forman los
planetas, ya que la composición química de la estrella y de su entorno es muy similar.
La tendencia encontrada en la estadística muestra valores mayores que la metalicidad
solar, que podría sin embargo ser un sesgo observacional, ya que en las estrellas ricas
en metales se determina mejor la velocidad radial. Gracias a los surveys fotométricos de
búsqueda de exoplanetas se han encontrado planetas en un gran número de estrellas con
metalicidad no muy alta, lo que confirmaría el sesgo observacional.
Por otro lado, parece intuitivo pensar que de discos protoplanetarios con gran con-
tenido en materiales pesados, se produzcan un gran número de coágualos rocosos y em-
briones de planetas masivos. Las estrellas ricas en metales tienen mayor probabilidad de
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Figura 2.5:Histograma de la metalicidad de las estrellas con planetas
albergar planetas gigantes. Esta correlación planeta-metalicidad fue validada estadística-
mente por surveys de estrellas con amplio rango en masas M∗ = 0.3 a 2M⊙ (Fischer &
Valenti 2005, Sousa et al. 2011, González 2014, Reffert et al. 2015). Un estudio reciente de
Wang & Fischer (2015) revela que la correlación planeta-metalicidad parece ser univer-
sal: no solo se forman planetas gigantes más frecuentemente en estrellas ricas en metales,
sino también gigantes tipo Neptuno y planetas de masas terrestres. Este estudio muestra
también que la relación entre la formación de planetas y la metalicidad es menor cuanto
menor es la masa del planeta.
2.2.3 Propiedades observadas de los exoplanetas
El número de planetas extrasolares descubiertos ha ido aumentando a lo largo de los
años, conforme se iba desarrollando tecnología dedicada a este campo. La Fig. 2.6 presen-
ta un histograma del número de planetas descubiertos por año, y por técnica utilizada.
Se puede apreciar el notable aumento de detecciones conforme las misiones espaciales
CoRoT y Kepler comenzaron a producir resultados. Destaca la aportación del método de
los tránsitos desde la liberación de los datos de Kepler, desbancando a la técnica de las ve-
locidades radiales como la más eficiente. Esto también puede ser debido al hecho de que
hay más tiempo de telescopio dedicado para seguimiento de tránsitos que búsquedas por
velocidad radial.
Siendo la población actual de exoplanetas tan numerosa, es posible hacer un estu-
dio estadístico de sus propiedades, tanto orbitales como físicas y correlacionar con las
propiedades de sus estrellas albergadoras. La muestra de planetas extrasolares presenta
características interesantes y sorprendentes. La primera característica destacable de los
exoplanetas conocidos es su variedad. Pocas son las regiones del espacio de parámetros
en los límites actuales que se han encontrado vacías. En consecuencia, aquellas que lo
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Figura 2.6: Numero de exoplanetas vs. año de descubrimiento. Las distintas técnicas empleadas están se-
ñaladas con un código de color: en verde las detecciones utilizando la técnica de los tránsitos fotométricos,
en rojo la técnica de la velocidad radial, en azul mediante microlente gravitacional, en naranja por el mé-
todo de variaciones temporales (cronometraje) y en fucsia por imagen directa. Crédito: NASA Exoplanet
Archive.
están, y no siendo esto debido a efectos de selección, son significativas. Hay mucha in-
formación sobre estos nuevos mundos en los histogramas y gráficos comparativos de los
parámetros orbitales (el periodo, el semieje mayor y la excentricidad de la órbita) y los
parámetros físicos (la masa o masa mínima, el radio y la densidad). Los gráficos presenta-
dos en esta subsección han sido producidos utilizando el catálogo de la Extrasolar Planets
Encyclopedia, el NASA Exoplanet Archive, el Exoplanet Orbit Database y el Open Exo-
planet Catalogue 1.
2.2.3.1 Masa
En la figura Fig. 2.7 se muestra el histograma de la masa de los planetas descubiertos, con
dos picos diferenciados. El primero está en una masa intermedia entre la terrestre y Nep-
tuno, sobre 0.01 MJ . Los objetos en este rango de masas, entre 5 a 10 MT , se denominan
supertierras (Valencia, Sasselov &O’Connell 2007). Nuestro Sistema Solar no posee objetos
en este rango de masas, y dada la alta tasa de ocurrencia de estos planetas, su ausencia en
el Sistema Solar es una de las características que hace a este poco común. La presencia de
una supertierra habría afectado a la formación de planetas de masas terrestres.
El segundo pico está alrededor de la masa de Júpiter. Aunque la población de pla-
netas tipo Júpiter es considerable, gracias a la mejora en la precisión en la medida de
la velocidad radial una nueva población de planetas de baja masa está emergiendo, las
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Figura 2.8: Masa de los exoplanetas conocidos vs. año descubrimiento. Las tres líneas en rojo señalan la
masa de Júpiter, la de Neptuno y la de la Tierra. Crédito: adaptado de Plavchan et al. 2015
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Figura 2.9:Masa vs. semi eje mayor a
ya mencionadas supertierras e incluso objetos de masa terrestre y subterrestre, como se
muestra en la Fig. 2.8. La distribución en masas se completa con la población de planeta
tipo Neptuno.
2.2.3.2 Semieje mayor
La figura Fig. 2.9 muestra la masa vs. el semieje mayor, a. Se puede observar el sesgo
debido a que las técnicas de detección más exitosas (tránsitos y velocidad radial) son más
eficaces encontrando planetas que orbiten cerca de la estrella. El planeta con mayor semi-
eje mayor detectado por el método de los tránsitos tiene un valor a=0.996 UA, mientras
que el rango de valores para el método de la velocidad radial está entre 0.01 y 5.83 UA.
La imagen directa puede detectar planetas a separaciones mucho mayores. Las búsque-
das de exoplanetas por microlente gravitacional encuentran preferentemente planetas a
distancias de pocas UAs, estando la escala dictada por el tamaño del anillo de Einstein
alrededor de la estrella-lente.
A partir del histograma mostrado en la figura Fig. 2.10 se ve que el valor promedio
de a es menor que el límite inferior para el Sistema Solar, es decir, la distancia deMercurio
al Sol (0.4 UA). Todos los planetas de nuestro Sistema Solar tienen semiejes mayores que
el promedio observado en los sistemas exoplanetarios. La ausencia de planetas en órbitas
muy cercanas, convierte al Sistema Solar en un sistema peculiar, aunque esto también
puede ser debido a efectos de selección.
2.2.3.3 Periodo
Comomuestra la figura Fig. 2.11 parece existir un periodo crítico de 3 días, por debajo del
cual se han descubierto pocos planetas, y por encima del cual, se observa un cierto apila-
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Figura 2.10:Histograma del semieje mayor
miento, que puede ser explicado por las teorías de formación y migración de planetas. La
escasez de planetas con periodo menor de 3 días podría ser debida a la evaporación total
de los planetas gigantes por el fuerte campo estelar, o a la evaporación de su envoltura
gaseosa. Este escenario también podría explicar la presencia de planetas de baja masa
(M < 0.03MJ ) orbitando con periodos menores de 3 días, que serían el núcleo sólido re-
manente de un gigante rocoso tras perder su envoltura. En la figura Fig. 2.12 se observa
lo que ya se comentó para el caso de los semiejes mayores: las técnicas de los tránsitos
y velocidad radial detectan preferentemente planetas de corto periodo, mientras que la
imagen directa detecta planetas con periodos mucho mayores, del orden de años.
2.2.3.4 Excentricidad
Comomuestra el histograma de la Fig. 2.14 la gran variedad de órbitas elípticas encontra-
das ha sido una de las sorpresas que deparaban los exoplanetas. La apilación en torno a
e = 0 se explica por el gran número de planetas en órbitas muy cercanas y que estas estén
circularizadas. Como se mostró en la sección Sect. 2.2.1. la hipótesis nebular sugería que
las órbitas deben ser circulares, y en el mismo sentido de giro que la nube de gas y polvo.
Las excentricidades en el Sistema Solar (con un rango entre 0.007 para Venus y 0.21 para
Mercurio) son relativamente pequeñas comparadas con las de la muestra de exoplanetas
Se han llegado a encontrar órbitas por encima de 0.95 lo que se acerca a la ruptura del
sistema. Las órbitas elípticas están ligadas a inestabilidades y choques ocurridos durante
el proceso de formación de los sistemas planetarios, incluida la migración de los plane-
tas gigantes. Pero los procesos de disipación de energía por mareas deberían hacer que,
al menos los planetas más próximos, tuvieran excentricidades más pequeñas. Para pe-
riodos menores de 10 días, las órbitas circulares son más abundantes que para periodos
mayores, y por el contrario la mayoría de los exoplanetas con periodos orbitales largos
tienen órbitas muy excéntricas, pero aun así el número de casos con valores altos de la
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Figura 2.11:Histograma Periodo orbital
Figura 2.12: Masa vs. periodo. El código de colores indica la técnica de detección utilizada. En rojo la
velocidad radial, en verde el método de los tránsitos fotométricos, en azul por microlente gravitacional, en
fucsia por imagen directa y en naranja por cronometría de la señal. Crédito: NASA Exoplanet Archive.
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Figura 2.13: Excentricidad vs. Semi eje mayor
excentricidad sigue siendo excesivo, como se ve en la Fig. 2.15. En un artículo reciente
Limbach & Turner (2015) sugieren que la excentricidad está correlacionada con el núme-
ro de planetas en el sistema. Encuentran una fuerte anti-correlación entre la excentricidad
y la multiplicidad de los sistemas detectados por velocidad radial, es decir, cuanto mayor
número de planetas en un sistema, menor será la excentricidad promedio del mismo. Una
extrapolación de sus relaciones para 8 planetas ajusta bien con la excentricidad promedio
observada en el Sistema Solar. En la figura Fig. 2.13 se puede apreciar que hay pocos pla-
netas con alta excentricidad en órbitas muy cercanas a la estrella. Esto es debido a las
fuerzas de marea, que circularizan la órbita rápidamente.
2.2.4 Otros mundos, pero no como el nuestro: tipos de planetas y sistemas
exóticos
La revisión de las propiedades de los exoplanetas encontrados nos deja la tabla periódica
en función de masas y distancia a la estrella, presentada en la figura Fig. 2.16. Los tipos
de planetas señalados con un círculo rojo no existen en nuestro Sistema Solar: objetos
subterrestres, superterrestres y de masas de Neptuno y Júpiter en la zona caliente, objetos
de masas superterrestres, de Neptuno y Júpiter en la zona templada y objetos tipo Terra
y superterrestres en la zona fría.
El primer descubrimiento sorprendente cronológicamente hablando fue un nuevo
tipo de planeta gigante que tampoco existe en el Sistema Solar: los Júpiters calientes (hot
Jupiters). Las teorías de formación planetaria no previeron la existencia de estos objetos
tan exóticos, por la simple razón de que es imposible que se puedan formar tan cerca
de sus estrellas. Los discos protoplanetarios no contienen suficiente material, hidrógeno
en particular, en las regiones interiores y calientes, para que se pueda formar un planeta
gigante. Era necesario invocar un nuevo mecanismo físico para explicar su existencia: la
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Figura 2.14:Histograma de la excentricidad
Figura 2.15: Excentricidad vs. periodo. El código de colores indica la técnica de detección utilizada. En rojo
la velocidad radial, en verde el método de los tránsitos fotométricos, en azul por microlente gravitacional,
en fucsia por imagen directa y en naranja por cronometría de la señal. Crédito: NASA Exoplanet Archive.
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Figura 2.16: Tabla periódica de los planetas extrasolares clasificados en 18 categorías de temperatura y
masa. Los círculos rojos señalan los tipos de planetas que no existen en el Sistema Solar. La temperatura
se distribuye en vertical en 3 regiones: zona caliente, zona templada o zona de habitabilidad y zona fría.
La masa se divide en 6 regiones en horizontal: objetos de masa mini-terrestre (105 a 0.1MT ), de masa sub-
terrestre (0.1 a 0.5MT ), terrestre (0.5 a 5MT ), super tierras(5 a 10MT ), objetos neptunianos (10 a 50MT ) y
objetos jovianos (M>50MT ). Crédito: Planetary Habitability Laboratory, UPR
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migración. Estos planetas se formarían más allá de la línea de hielo y migrarían hacia re-
giones más cercanas a la estrella. Las teorías actuales sobre la formación de los planetas
fracasan a la hora de explicar la gran variedad de arquitecturas planetarias, y la diversi-
dad de masas y distancias a la estrella hospedadora. Conciliar la teoría con las observa-
ciones es un proceso que aún está en desarrollo. Una breve descripción de las distintas
teorías de formación de planetas se presenta en la siguiente subsección, en particular para
el caso de los Júpiters calientes.
Tras la era inicial de detección de planetas gigantes, las técnicas comenzaron a reve-
lar una población de planetas de menor masa. Los planetas de tamaño intermedio entre
la Tierra y Neptuno, son sorprendentemente comunes en los sistemas extrasolares, pero
una notable ausencia en nuestro Sistema Solar. En el rango de masas de 5 a 10MT destaca
el descubrimiento de un nuevo tipo de planeta bastante abundante según la distribución
de masas: las supertierras (Mayor et al. 2011, Pepe et al 2011, Udry et al. 2007, Mayor et
al. 2009a). Algunas de estas super Tierras se han encontrado en la llamada zona de habita-
bilidad, como Kepler 22b (Borucki et al. 2012), Gliese 581 d (Udry et al. 2007) y hasta un
sistema de tres supertierras en zona de habitabilidad en Gliese 667C (Anglada-Escudé et
al 2013), entre otros muchos ejemplos.
La zona de habitabilidad (ZH, ver Fig. 2.17) es una banda de distancias alrededor de
las estrellas en función de la temperatura y presión a la que se da el punto triple del agua
(0,01 oC y 611,73 Pascales). Está definida por dos radios, uno interior donde tendríamos
un planeta con un efecto invernadero perpetuo (en el caso del Sistema Solar sería Venus),
y un radio exterior donde tendríamos un planeta con una glaciación perpetua (más allá
de Marte). Un planeta rocoso en esa zona, llamada también “ricitos de oro" (en inglés
Goldilock) por el cuento (ni demasiado frío, ni demasiado calor), con las mismas caracte-
rísticas que la Tierra, podría potencialmente haber desarrollado las mismas condiciones
que nuestro planeta para que surgiera la vida. Algunos autores amplían la definición a
una escala mayor, y definen también una "zona de habitabilidad galáctica", como la re-
gión de una galaxia lo suficientemente alejada del núcleo, en la que no se dan eventos
catastróficos (como supernovas), ni tampoco una formación estelar muy intensa, y es rica
en elementos químicos pesados.
Además de supertierras en zona de habitabilidad se han encontrado también algu-
nos mundos exóticos en situaciones extremas de temperatura: los llamados planetas de
lava, planetas rocosos en los que el material de la superficie alcanza una temperatura tan
alta que es un océano de lava. Kepler 10 b (Fressin et al. 2011), α Centauri B b (Dumusque
et al. 2012), Corot-7 b (Queloz et al. 2009) son algunos de estos mundos peculiares.
En el rango de masas subterrestres, se han descubierto varias decenas de planetas
con masas en torno a Venus y Marte, e incluso un planeta de masa entre la de la Luna
y Mercurio, Kepler 37 b (Barclay et al. 2013), siendo el cuerpo menos masivo detectado
hasta hoy.
La variedad de arquitecturas exoplanetarias exóticas descubiertas presenta casos
tan curiosos como: planetas en órbitas retrógradas, como Wasp-8 b (Queloz et al. 2010);
planetas circumbinarios, es decir, planetas que orbitan alrededor de un sistema binario,
como Kepler 16 b (Doyle et al. 2011); planetas con órbitas tan cercanas que están siendo
engullidos por su estrella, como Wasp-12 b (Hebb et al. 2008), que tiene el periodo orbital
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Figura 2.17: Zona de habitabilidad en función de la Temperatura efectiva y el tipo espectral. En la imagen
aparecen señalados algunos de los planetas del Sistema Solar. Crédito: A. Hatzes.
más pequeño que se conoce (1.10 días) y semieje 0.022 UA. HD 69830 (Lovis et al. 2006)
fue el primer sistema planetario descubierto alrededor de una estrella de masa solar que
no contiene ningún planeta tipo Júpiter, sino un sistema de tres Neptunos. También se
ha encontrado un planeta, Gliese 436 b (Butler et al. 2004), que por su temperatura y
densidad, no es ni totalmente rocoso ni totalmente gaseoso, parece estar compuesto por
un material que en la Tierra no se presenta en la Naturaleza, el hielo caliente.
Se han descubierto numerosos sistemas multiplanetarios. El que contiene mayor
número de planetas es el de la estrella HD 10180 (Lovis et al. 2010), con 7 planetas y 2
candidatos por confirmar. Le sigue en cuanto a número, el sistema de Kepler 90 (Cabrera
et al. 2014, Schmitt et al. 2014), que es el sistema más similar al Sistema Solar encontrado
por su configuración: planetas rocosos en el interior y gaseosos en las regiones más ale-
jadas. Con 6 planetas descubiertos están los sistemas de Kepler 11 (Lissauer et al. 2011) y
de HD 40307 (Tuomi et al. 2012, Mayor et al. 2009).
El estudio de la atmósfera de los planetas transitantes ha permitido detectar trazas
de vapor de agua en tres planetas extrasolares: HD 189733 b, HD 209458 b y Wasp-12 b.
Los tres planetas son de tipo Júpiter caliente. El primer planeta en el que se detectaron
trazas de vapor de agua y de metano, dos tipos de moléculas ligadas a la vida (están
dentro del grupo conocido como biomarcadores) fue HD 189733 b (Tinetti et al. 2007, Swain
et al. 2008).
Todos estos excitantes descubrimientos apuntan hacia una de las principales metas
del campo de investigación exoplanetario, el Santo Grial de la exoplanetología: detectar
un día un gemelo a la Tierra, un planeta de masa igual a la terrestre, orbitando en la zo-
na de habitabilidad alrededor de una estrella de tipo solar, con similares características
orbitales que la Tierra, y cuya atmósfera mostrara trazas de los mismos elementos que la
terrestre. Algunos exoplanetas encontrados se acercan a las condiciones de la Tierra, pero
ninguno las cumple todas, en cuanto a masa, densidad, distancia a la estrella, radio, tem-
peratura, ni tampoco las estrellas alrededor de las que se han encontrado estos planetas
potencialmente habitables tienen propiedades físicas (como la edad y la temperatura) ge-
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melas a las del Sol. Los dos exoplanetas más similares a la Tierra son Kepler 438 b (Torres
et al. 2015) y Kepler 296 b (Torres et al. 2015).
2.2.5 Teorías de formación planetaria o como construir un Júpiter caliente
Como se ha mencionado en secciones anteriores la diversidad de planetas encontrados,
en un rango tan amplio de propiedades físicas y orbitales, desafía las teorías de forma-
ción de planetas. No existe una teoría unificada que pueda explicar la formación de un
tipo cualquiera de planeta. Actualmente hay dos teorías en competencia tratando de ex-
plicar los escenarios de formación de planetas: la teoría de la inestabilidad gravitatoria o
inestabilidad del disco (gravitational instability) y la teoría de la acreción del núcleo (core
accretion). Dado que una presentación y discusión exhaustiva de estas teorías se escapa a
los objetivos de esta Tesis, se van a particularizar para el caso de los Júpiters calientes y
las escalas de tiempo necesarias para su formación.
• Acreción del núcleo. Propone la formación de planetas gigantes a partir de cuerpos
más pequeños, granos de polvo y hielo que se van agregando hasta formar pla-
netesimales que colisionan entre sí hasta crear un núcleo sólido lo suficientemente
masivo (típicamente unas 10 MT ) como para acretar grandes cantidades de gas (Po-
llack et al. 1996). El crecimiento se detiene cuando el planeta abre un gap en el disco
o cuando el gas se disipa. La escala de tiempos propuesta para formar planetas via
acreción del núcleo es del orden de 1 Ma (millón de años), comparable con la edad
a la que una estrella de tipo solar joven pierde su disco. La eficiencia del modelo
de acreción del núcleo depende de la metalicidad del disco, cuantos más elementos
pesados más cantidad de material disponible hay para construir los planetesima-
les. Esto encaja con las correlaciones encontradas para la metalicidad de las estrellas
albergadoras de planetas.
• Inestabilidad gravitatoria. Propone la formación directa de planetas gigantes via
colapso gravitacional de fragmentos de un disco protoplanetario masivo (Boss 1997).
Simulaciones hidrodinámicas han mostrado que la fragmentación puede ocurrir y
se pueden formar protoplanetas en menos de 1000 años (Mayer et al. 2002).
Cuál de los dos mecanismos es el que mejor describe la formación de los planetas
gigantes es un tema ampliamente debatido. En ambos escenarios los planetas gigantes se
formarían en las regiones más frías del disco, más allá de la línea de hielo, y en el caso
de los Júpiters calientes, necesitan de un mecanismo de migración que acerque el planeta
hacia la estrella. La migración planetaria en los discos gaseosos protoplanetarios ya había
sido predicha por Goldreich & Tremaine (1980) y Lin & Papaloizou (1979). Hay varios
mecanismos propuestos para explicar la migración que se pueden dividir en dos grandes
bloques: interacciones disco-planeta e interacciones de varios cuerpos.
• Interacciones disco-planeta. Ya que el planeta está embebido en el disco protopla-
netario se espera que exista algún tipo de interacción entre ambos. Dependiendo
de la masa del planeta y del tipo de interacción, se suelen distinguir tres tipos de
migración: Tipo I, Tipo II y Tipo III.
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– Migración Tipo I. Ocurre cuando el planeta está todavía embebido en el disco
protoplanetario. Las ondas de densidad ejercen un torque sobre el planeta cau-
sando una pérdida de momento angular y comenzando la migración. La escala
de tiempo para este tipo demigración es del orden de 104 a 105 años (Chambers
2006). Esta corta escala de tiempo plantea un problema para planetas gigantes
con un núcleo lo suficientemente grande, que no se habrían formado en este
tiempo.
– Migración Tipo II. Este tipo de migración puede explicar los Júpiters calientes
y también la distribución radial de los planetas observados. Se da en el caso
de planetas muy masivos, de masas típicamente la de Saturno y mayores, que
pueden formar un gap en el disco mediante interacciones de marea. Este tipo
de migración puede llevar a un planeta ubicado en 5 UA hacia su estrella en
0.5 Ma, que es menor que el tiempo de vida de muchos discos (Chambers 2006,
Haisch et al. 2001).
– Migración Tipo III. Al igual que en el Tipo I también considera un escenario
donde se ejerce un torque sobre el planeta (Masset &Papaloizou 2003), pero
tiene en cuenta posibles asimetrías y flujos en el gas que rodea el planeta, que
aceleran la migración, con escalas de tiempo alrededor de 102 a 103 años.
• Interacciones entre varios cuerpos. Otros objetos de masa planetaria presentes en
el disco protoplanetario o compañeros estelares cercanos al sistema pueden causar
cambios en los parámetros orbitales de los planetas.
– Interacciones planeta-planeta. Este escenario plantea la formación de Júpiters
calientes a partir de la circularización de un órbita excéntrica de un planeta
gigante. La alta excentricidad sería debida a la interacción con otros planetas
gigantes presentes en el sistema.
– Perturbaciones por un compañero estelar. En el caso de los sistemas binarios
(y de los sistemas múltiples) la inclinación entre la compañera estelar y el dis-
co protoplanetario puede generar oscilaciones que generen órbitas excéntricas
que al circularizarse podrían dar lugar a Júpiters calientes (Wu&Murray 2003).
Teniendo en cuenta estas teorías y las escalas de tiempo de formación de un planeta
masivo tipo Júpiter y de migración hacia órbitas cercanas de la estrella, el compañero
planetario propuesto para BD+20 1790 es plausible, dado el rango de edad de la estrella
entre 35-30 Ma.
2.3 Técnicas de detección
El método más intuitivo para buscar un planeta alrededor de una estrella parece ser la
imagen directa. Pero como bien adelantaba Giordano Bruno, observar planetas no es una
tarea fácil. Las grandes diferencias en tamaño y el contraste de brillo entre el planeta y la
estrella, sumado a las grandes distancias, convierte a esta técnica en un auténtico desafío
tecnológico.
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Sin embargo, sí es posible analizar el comportamiento de la luz de la estrella y detec-
tar la presencia de exoplanetas usando otros métodos indirectos. Mientras que el método
de los tránsitos fotométricos se basa en el estudio de la variación de la luminosidad de la
estrella, los métodos de la cronometría de púlsares, la astrometría y las velocidades radia-
les, se apoyan en la perturbación dinámica de la estrella debido al planeta, que se mueve
alrededor del baricentro del sistema estrella+planeta. Esto resulta en una perturbación
periódica de tres observables: en la velocidad radial, en la posición angular (astrometría)
y en el tiempo de llegada de una señal de referencia periódica (cronometría de púlsares).
Cada uno de los métodos desarrollados tiene sus ventajas e inconvenientes. Las técnicas
de la velocidad radial y de los tránsitos, detectan preferentemente planetas masivos en
órbitas cercanas a la estrella, mientras que las técnicas de la microlente gravitatoria, la
astrometría y la imagen directa, son más sensibles a planetas en órbitas alejadas de la
estrella. Aunque las técnicas sean complementarias, no se suelen aplicar sobre la misma
muestra de estrellas.
Hasta hace poco el método más exitoso era la técnica de la velocidad radial, puesto
cedido a la técnica de los tránsitos fotométricos gracias a los resultados de telescopio
espacial Kepler, como se mostró en la Fig. 2.6 (Sect. 2. 2). En la Tabla 2.2 se muestra el
número de exoplanetas detectados por cada técnica (a 6 de Agosto de 2015).
En este apartado se proporciona una visión de las técnicas de observación emplea-
das actualmente, con una descripción de cada una.
2.3.1 Velocidad radial
La idea base tras la técnica de la velocidad radial es relacionar el movimiento periódico de
la estrella alrededor del centro de masas del sistema y los desplazamientos de la luz que
emite (ver Fig. 2.18), utilizando el efecto Doppler para determinar la velocidad radial de







donde v es la velocidad de la estrella en la dirección del observador, y c es la veloci-
dad de la luz e ∆λ corresponde al desplazamiento en longitud de onda a la longitud de
onda λ.
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Figura 2.18: Desplazamientos doppler debidos al movimiento de la estrella alrededor del centro de masas
del sistema por la presencia de un compañero planetario no visible. Crédito: exoplanets.org
La amplitud de la velocidad radial para una estrella de masa M∗ debido a un com-












La dependencia con sin i implica que los sistemas orbitales vistos de cara (i=0◦) re-
sultan en velocidades radiales no medibles y por el contrario, solo podemos determinar
MP sin i, en vez deMP , lo que proporciona un límite inferior a la masa del planeta, ya que
generalmente la inclinación es desconocida.
La gran dificultad en la detección de los planetas terrestres es precisamente los va-
lores tan bajos para la semi-amplitud K, del orden de cm/s (0.09 m/s en el caso de la
Tierra). De ahí que la precisión del espectrógrafo sea crucial para la medida de la veloci-
dad radial. Los espectrógrafos actuales como HARPS (Pepe et al. 2000) pueden alcanzar
una precisión de hasta 0.8 m/s, que en un futuro cercano, con el desarrollo de instrumen-
tos como EXPRESSO, pueda llegar a ser de cm/s.
Esta técnica será descrita en profundidad en la seccion Sect. 2.4.
2.3.2 Astrometría
Al igual que la técnica de la velocidad radial, la astrometría se basa en el movimiento de
la estrella alrededor del baricentro del sistema, debido a la presencia del planeta. Mien-
tras que la velocidad radial es la componente del desplazamiento medida en la dirección
del observador, la astrometría mide la componente transversal del desplazamiento (ver
figura Fig. 2.19). La astrometría busca pequeños desplazamientos de la posición de la es-
trella, cuyo camino aparece proyectado en el plano del cielo como una elipse con semieje






























Figura 2.19: Las medidas astrométricas y de velocidad radial son complementarias y dependen del ángu-
lo de inclinación respecto al observador. Un tránsito solo puede ser visto en un pequeño cono con una
inclinación cercana a 90◦. Crédito: Adaptado de T. Brown.
donde θ es el semieje mayor,MP la masa del planeta,M∗ la de la estrella, d la distan-
cia a la estrella, a el semieje mayor.
La astrometría ofrece varias ventajas sobre las demás técnicas, ya que permite de-
terminar mayor número de elementos orbitales, incluida la inclinación orbital. El método
astrométrico es independiente de la inclinación, así que la masa derivada del planeta no
tiene ambigüedad.
Este método es más sensible a planetas en estrellas cercanas, y a grandes distan-
cias de la estrella, porque la señal astrométrica aumenta con el semieje mayor, frente a
la técnica de la velocidad radial, en la que la señal aumenta con 1/
√
a. Esta técnica es
sensible particulamente a periodos relativamente grandes (P>1 año). La astrometría es
también aplicable a estrellas rápidas rotadoras, y a estrellas calientes, donde la técnica de
la velocidad radial está limitada.
La precisión que se necesita para poder detectar un objeto de masa planetaria por
medio de este método está por debajo del milisegundo de arco, y en el caso de planetas
terrestres, es del orden de los microsegundos de arco. Las medidas con instrumentación
en tierra cuentan con varias dificultades: los efectos de la turbulencia atmosférica, el mo-
vimiento propio y la paralaje debida al movimiento orbital de la Tierra.
Todavía no se ha descubierto un exoplaneta por astrometría. Pravdo & Shaklan
(2009) anunciaron que su seguimiento a largo plazo de la enana ultrafría VB10 había re-
velado un compañero en una órbita de 9 meses. Sin embargo un estudio posterior con ve-
locidades radiales determinó que la señal era espúrea (Bean et al. 2010, Anglada-Escudé
et al. 2010, Lazorenko et al. 2011).
La necesidad de medir con precisión y estabilidad a lo largo de una línea de base
temporal larga, ha sido un reto para los instrumentos disponibles actualmente. Afortuna-
damente, las perspectivas para la astrometría basada en el espacio son muy buenas gra-
cias al lanzamiento de la misión GAIA, que permitirá determinar la posición con decenas
de microsegundos de arco. La astrometría llegará a ser en un futuro próximo, gracias a
esta mejora en la precisión, la técnica más eficiente para encontrar planetas extrasolares.
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2.3.3 Cronometría de púlsares y otros objetos con señal periódica
Aunque todos los sistemas orbitales se ven afectados por los cambios en el tiempo de
viaje de luz a través de la órbita, en general no hay referencia de cronometraje sobre la
cual basar dichas mediciones. Una notable excepción son los radio púlsares, estrellas de
neutrones rápidas rotadoras, formadas durante el colapso del núcleo de estrellas masivas
(8 a 20 M⊙). Los púlsares emiten haces estrechos en radio, paralelos al eje de su dipolo
magnético. Un planeta orbitando alrededor de un púlsar, causaría que este se moviera en
torno al baricentro del sistema. Esto resultará en variaciones periódicas en la llegada de
los pulsos de radio regulares que emite el púlsar. Para un planeta en una órbita circular
la amplitud del máximo del retraso viene dada por:







Donde i es la inclinación de la órbita del planeta, aP el semiejemayor,MP la masa del
planeta yM∗ la de la estrella. Midiendo τ , podemos conocer el periodo y el ratioMP/M∗.
Estos planetas plantean muchas cuestiones acerca de su formación, si se formaron
tras la explosión de la supernova, por la onda de choque y el material estelar circundante,
o si por el contrario, ya existían y sobrevivieron a la explosión de la supernova.
La gran precisión en el cronometraje de los púlsares permitió la primera detección
de objetos de masa planetaria orbitando alrededor de una estrella distinta al Sol, por
Wolszczan y Frail en 1992.
Otros objetos a los que se puede aplicar esta técnica son las binarias eclipsantes y las
estrellas pulsantes, principalmente a enanas blancas.
2.3.4 Microlente gravitatoria
Einstein propuso por primera vez el efecto lente gravitacional en 1936 (postulado teóri-
camente por Eddington en 1920) como una consecuencia de la teoría general de la relati-
vidad. Para distancias galácticas, involucrando a estrellas y objetos compactos, se deno-
mina microlente gravitatoria. Aunque la motivación original de los surveys de microlente
gravitatoria fue la búsqueda de materia oscura, pronto se planteó la posibilidad de buscar
compañeros planetarios a través de eventos de microlente (Mao & Paczynki 1991).
Un evento de microlente gravitacional ocurre cuando una estrella del fondo (que
se denomina fuente) se alinea con un objeto compacto (denominado lente) en la línea de
visión del observador. El campo gravitatorio de la estrella en el primer plano actúa co-
mo una lente que amplifica la luz de la estrella de fondo. Un planeta perteneciente a la
estrella-lente puede revelarse a partir de la perturbación de la curva de luz, cuando cruza
a través de la línea de visión. El planeta se detecta más fácilmente cuando está cerca del
llamado anillo de Einstein, que la imagen de la estrella-fuente forma si las dos estrellas
están perfectamente alineadas. Si la estrella-lente tiene planetas, la curva de luz se distor-
siona apareciendo picos (ver figura Fig. 2.20). La duración de un evento de microlente es
de minutos a horas.
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Figura 2.20:Microlente gravitatoria
En 2004 se encontró el primer exoplaneta mediante microlente gravitatoria, de 1.5
MJ a 3 UA de su estrella (Bond et al. 2004). El censo de planetas encontrados por esta téc-
nica es relativamente bajo (37 exoplanetas). La técnica presenta muchas complicaciones,
ya que la probabilidad de un evento de microlente es muy pequeña. La mayor desventaja
de las observaciones de microlente es que son únicas, y confirmaciones o seguimiento no
son posibles. Por otro lado, este método es capaz de buscar planetas muy lejos de la ve-
cindad solar e incluso planetas extragalácticos. Además no necesita grandes telescopios
para su funcionamiento. Ya que la probabilidad de alineación es muy baja, se observan
regiones del cielo de alta densidad estelar como el centro de la Galaxia, zonas que son
evitadas por otras técnicas.
2.3.5 Imagen directa
El método más intuitivo para buscar planetas es el de la búsqueda por imagen directa. Es
también el más complejo tecnológicamente debido al gran contraste entre la luz emitida
por la estrella y la reflejada por el planeta. Depende del ratio entre la masa de la estrella
y el planeta, y también de la distancia del sistema a la Tierra. Este método favorece la
detección de planetas jóvenes, que son relativamente calientes, con grandes separaciones
de la estrella.
En 2008 se anunció de manera simultánea la detección por imagen directa del sis-
tema múltiple HR 8799 (Marois et al., 2008) encontrado usando los Keck y Gemini, y
Fomalhatut b, (Kalas et al., 2008) usando el HST.
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Figura 2.21: Esquema de un planeta transitando a su estrella. En la imagen aparecen señalados el eclipse
primario y el secundario (ocultación).
2.3.6 Tránsitos fotométricos
La idea tras el método de los tránsitos fotométricos es la observación de un descenso en
la curva de luz de la estrella, producido por el eclipse de un planeta cuando cruza por
delante del disco, que bloquea parte de la luz (ver Fig. 2.21). Este fenómeno se conoce en
el Sistema Solar desde que fue observado en 1639 por J. Horrocks para Venus. El descenso
es proporcional al área del planeta. Jupiter produciría un descenso del 1% por delante
del Sol, mientras que la Tierra bloquearía únicamente un 0.01% de la luz. La detección de
planetas extrasolares midiendo características fotométricas del eclipse de la estrella por
un planeta fue por primera vez considerado por Otto Struve (1952).
Uno de los factores limitantes en la probabilidad de encontrar planetas que transiten
es la inclinación respecto al observador, que debe ser cercana a 90◦.
La potencia de este método es que puede proporcionar detalles de la composición de
la atmósfera del planeta, vía espectroscopía de transmisión. Cuando la luz de la estrella
pasa por la atmósfera del planeta, parte de la luz es absorbida por los átomos y moléculas
presentes en ella. Tomando un espectro de transmisión podemos estudiar la composición
química de la atmósfera del planeta.
El método de los tránsitos nos permite conocer el radio del planeta, y a partir de
este, sabiendo su masa en combinación con otro método (generalmente por la técnica
de la velocidad radial), se puede determinar la densidad. Nos proporciona una valiosa
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Los planetas más fáciles de detectar serán aquellos más masivos y cercanos a la
estrella, ya que aumenta la profundidad del eclipse y porque aumenta la probabilidad de
tránsito al estar cerca de la estrella.
La primera detección fue hecha por Charbonneau et al. en 2000, para el planeta
HD 209458 b, ya detectado por el método de la velocidad radial. El número de planetas
extrasolares descubiertos por el método de tránsitos ha ido incrementándose rápidamente
en los últimos años, sostenido por las misiones espaciales dedicadas como MOST (Rowe
et al. 2006), CoRoT (Baglin et al. 2009) y Kepler (Borucki et al. 2011), así como a los surveys
desde tierra como la red HAT (Bakos et al. 2002), WASP, o SuperWASP (Pollaco et al.
2006).
Esta técnica requiere instrumentación sencilla comparada con la necesaria para obte-
ner velocidades radiales precisas, y puede aplicarse a miles de estrellas al mismo tiempo,
en vez de a una cada vez, lo que aumenta la probabilidad de encontrar un tránsito. Una
de las desventajas es la alta tasa de falsas alarmas de origen estelar.
2.3.7 Otros métodos
Muchas ideas nuevas se han desarrollado con el objetivo de detectar planetas. Algunos
de estos métodos propuestos están al límite de lo alcanzable con la tecnología actual, y no
darán resultados hasta dentro de unos años.
En la figura Fig. 2.22 se muestran algunas de estas propuestas, señalando su viabili-
dad con la instrumentación disponible y el rango de masas que podrían alcanzar.
2.4 La técnica de la Velocidad Radial
2.4.1 Los comienzos
Desde el siglo XIX, las velocidades radiales son el corazón de muchos descubrimientos y
avances en la astrofísica. En 1890 Hermann Voger usando la fotografía demostró la teoría
de Christian Doppler (1842), de que las estrellas en movimiento en nuestra línea de visión
deberían mostrar un cambio de color. Este cambio de color, o desplazamiento en longitud
de onda, es comúnmente llamado desplazamiento Doppler. Ha sido usado para medir
la cinemática estelar, determinar parámetros de sistemas binarios, identificar pulsaciones
estelares, y medir distancias a galaxias.
El método de la velocidad radial se ha usado desde los comienzos de la astrofísica
espectroscópica para caracterizar las órbitas de estrellas binarias, pero durante muchos
años fue considerado impracticable para la detección de planetas a causa de la precisión
necesaria (pocos m/s) y de las velocidades envueltas.
Otto Struve (1952) publicó un artículo visionario en el que proponía que la mejor
manera de descubrir un planeta era usando una técnica similar a la empleada para obser-
var estrellas binarias. Determinando los desplazamientos Doppler y la velocidad radial,
era posible calcular la masa del planeta, conocida la de la estrella. La gran diferencia en
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Figura 2.22:Mapa conceptual de los métodos de detección de exoplanetas. La línea discontinua indica que
el método está proyectado para ser viable en 10-20 años, mientras que la línea continua indica que existe
tecnología capaz de implementarlo. El rango de masas que puede alcanzar cada método también aparece
indicado. Es conveniente señalar que este diagrama es del año 2010. Crédito: M. Perryman.
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masa entre la estrella y el planeta, hacía que esta técnica fuera un desafío para la tecnolo-
gía.
Struve señalo algo impensable entonces: los planetas podían estar más cerca de sus
estrellas que en el caso de los planetas del Sistema Solar. Si el planeta tenía un periodo
orbital corto, del orden de días, aumentaba mucho la probabilidad de detección. Propuso
que incluso se podía determinar el radio del planeta, a través del tránsito del planeta por
delante de la estrella, usando la disminución en brillo.
La calibración en longitud de onda fue mejorada con el uso de las líneas telúricas de
vapor de agua (Griffin 1973, Griffin & Griffin 1973, Walker 1973), que eliminaba errores
causados por los distintos caminos ópticos que seguían el haz de luz de la estrella y la
lámpara de calibración. La desventaja que tenía usar líneas telúricas es el limitado rango
en el que se encuentran con la intensidad adecuada.
Campbell y Walker (1979) llevaron a cabo la primera búsqueda de planetas extraso-
lares a partir de velocidad radial en el Canada-France-Hawaii Telescope (CFHT) con una
precisión sin precedentes de 13 m/s. Usaron una célula de gas (de HF) en el camino de la
luz antes de dispersarse en el espectrógrafo para superponer sobre el espectro estelar un
conjunto de líneas de absorción de longitud de onda conocida, y poder medir así los des-
plazamientos Doppler. De su muestra de 20 estrellas, γ Cephei, un sistema binario K1 IV,
mostraba un periodo de 2.7 años que ellos atribuyeron a un planeta extrasolar. Medidas
posteriores mostraron un periodo menor, de 2.5 años, que coincidía con el de la variación
de la línea Ca II (8662 Å). Esto hizo que el equipo se retractara de la hipótesis y atribu-
yera la señal a actividad en la superficie de la estrella. No fue hasta 2002, cuando Hatzes
(2003) combinando los datos con los del Observatorio McDonald, demostró que existía el
planeta, y que tenía una masa de 1.25MJ con un periodo de 2.47 años.
Al mismo tiempo, dos grupos en dos continentes distintos, uno liderado por Geoff
Marcy y Paul Butler en la San Francisco State University (SFSU) y otro en el Observa-
torio de Ginebra, liderado por Michel Mayor, comenzaron a perfeccionar estas técnicas
en un esfuerzo por alcanzar una precisión confortable para detectar análogos de Júpiter
alrededor de otras estrellas, en torno a 10 m/s. Para el equipo del SFSU, la clave fue la so-
fisticada e intensiva caracterización computerizada con el espectrógrafo Halmilton en el
Lick Observatory, usando células de yodo en absorción. La célula de yodo es un estandar
en muchos instrumentos de búsqueda de planetas incluyendo HIRES@Keck, HRS@HET,
MIKE@Magellan, SARG@TNG y UVES@VLT.
El método del equipo de Ginebra consistía en tomar observaciones simultáneas con
una lámpara de un gas para proporcionar un espectro de referencia con líneas de emisión.
En 1993 el espectógrafo ELODIE fue colocado en el 1.93m del Observatorio de Haute-
Provence (OHP). ELODIE empleaba una lámpara de emisión de Th-Ar como referencia
de longitud de onda. En su implementación práctica, dos fibras ópticas se usan para trans-
ferir la luz al espectrógrafo. Frente a la célula de yodo, con el inconveniente del agrupa-
miento en el visible, entre 500 y 650 nm, haciendo difícil la calibración en longitud de
onda para estrellas M, este otro método tiene la ventaja de superponer un gran número
de líneas en un rango amplio en el visible y en el nIR. En la Fig. 2.23 se puede ver una
comparativa de ambos métodos.
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Figura 2.23: Comparativa de los tipos de métodos. Crédito: Stephen Udry
Figura 2.24: Evolución de la precisión en las medidas de la evolución radial a lo largo del tiempo. Crédito:
S. Saar
En 1995 el equipo de Ginebra anunció la detección de un planeta de 0.5 MJ en una
órbita de 4.23 días. 51 Peg b tiene una semiamplitud de solo 59 m/s. El grupo de SFSU
confirmó la órbita (Marcy & Butler 1995) y anunció en cuestión de meses la detección de
planetas orbitando en otras estrellas a las que habían estado haciendo seguimiento, 70 Vir
(Marcy & Butler 1996) y 47 UMa (Butler & Marcy1996).
La órbita de 51 Peg b fue un shock para los cazadores de planetas, que buscaban
planetas entre 5 y 10 UA, con periodos del orden de 10 años, a semejanza de Júpiter.
Estos descubrimientos marcaron el inicio de una exitosa búsqueda de planetas usando la
técnica de la velocidad radial. Supuso también el descubrimiento de una nueva categoría
de planeta, inexistente en el Sistema Solar: los hot Jupiters, o Júpiters calientes.
La precision Doppler ha mejorado desde los 10 m/s de 1995 al 1 m/s de 2005 con
HARPS, como puede verse en la figura Fig. 2.24.
Los primeros planetas descubiertos, tenían unas amplitudes de 50-500 m/s. La ba-
rrera de los 10 m/s fue alcanzada varias veces entre 2000-2005, y las detecciones entre
2-4 m/s fueron comunes entre 2005-2010. Los primeros instrumentos que hicieron estas
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detecciones fueron HIRES@Keck1 con precisión de 1-3 m/s, y HARPS, que alcanza una
precisión por debajo de 1 m/s en estrellas brillantes. La próxima generación de espectró-
grafos cazaplanetas está siendo comisionada o construida.
Hay dos obstáculos para ir más allá en la precisión en los surveys de velocidad ra-
dial, hacia los 10 cm/s necesarios para la detección de verdaderos análogos de la Tierra.
La primera es una cuestión instrumental: calibrar la solución en longitud de onda con
una precisión un orden de magnitud mejor que la posible previamente. En el caso de la
calibración con lámparas de emisión, un límite fundamental es el tiempo de vida y la
estabilidad de las lámparas de Thorio-Argon. Una solución prometedora es usar peines
láser. Para los instrumentos de célula de absorción, el límite práctico es la habilidad de
modelar el sistema, en particular, la función de iluminación de la rendija, el perfil instru-
mental y la estrella misma. Los progresos se han encaminado principalmente en mejorar
las técnicas de modelado que tienen en cuenta la luz scattereada, y enmejorar las técnicas
de deconvolución para la adquisición de modelos estelares.
El segundo obstáculo son las propias estrellas y los fenómenos que presentan, tales
como oscilaciones estelares, granulación, actividad magnética de largo periodo (ciclos) y
de corto (regiones activas, como manchas fotosféricas y/o playas cromosféricas). Todos
estos fenómenos son potenciales fuentes de variación de la velocidad radial. En el siguien-
te capítulo se abordará en profundidad el efecto de estos fenómenos en las velocidades
radiales, especialmente la actividad estelar y las diferentes técnicas que se emplean para
mitigarlos.
2.4.2 Descripción de la técnica
El movimiento orbital de un planeta está dominado por la gravedad, que es una fuerza
central conservativa. Esto implica que el momento angular total del sistema se conserva.
Como la gravedad es una fuerza que depende del inverso del cuadrado de la distancia, el
movimiento de una partícula sigue por lo tanto, una órbita cónica, una elipse en el caso
de los planetas y de las estrellas binarias, según la primera ley de Kepler.
Una órbita kepleriana en tres dimensiones (ver Fig. 2.25) está descrita por siete pa-
rámetros: a, e, P , i, Ω, ω y Tp. Los dos primeros, a (semieje mayor de la elipse) y e (ex-
centricidad), especifican el tamaño y forma de la órbita elíptica. P (periodo orbital) está
relacionado con a y las masas de los componentes a través de la tercera ley de Kepler,
mientras que tp corresponde a la posición del objeto a lo largo de su órbita en un tiempo
de referencia particular, el paso por el periastro. Los tres ángulos, i, Ω, ω , representan la
proyección de la órbita verdadera en la órbita observada (aparente), y dependen única-
mente de la orientación del observador con respecto a la órbita. El ángulo i especifica la
inclinación orbital con respecto al plano de referencia, en el rango 0<i<180◦. El ángulo Ω
(medido de Norte a Este) es la longitud del nodo ascendente, medido en el plano de refe-
rencia. Es el nodo donde el objeto medido se mueve alejándose del observador a través
del plano de referencia. Y por último, ω especifica el argumento del pericentro, siendo la
coordenada angular del pericentro relativo del objeto a su nodo ascendente, medido en el
plano orbital y en la dirección del movimiento.
La coordenada z a lo largo de la línea de visión, que marca la posición del planeta,
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Figura 2.25: Una órbita elíptica en tres dimensiones. El plano de referencia es tangente a la esfera celeste.
La inclinación del plano orbital viene dada por i. Ω es la longitud del nodo ascendente, ω es el argumento
del pericentro. La anomalía verdadera, ν(t), es dependiente del tiempo y el ángulo de posición del objeto a
lo largo de la órbita. Crédito: M. Perryman.
puede ser determinada a partir de la trigonometría:
z = r(t) sin (ω + ν) sin i (2.6)
donde r(t) es la coordenada radial desde el baricentro, ν es la anomalía verdade-
ra (ángulo de posición). La velocidad radial del planeta es obtenida diferenciando esta
ecuación con respecto al tiempo.




1 + e cos ν
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(2.7)
donde r y ν son las coordenadas radial y angular de la órbita planetaria, a es el
semieje mayor y e la excentricidad.
Usando la segunda ley de Kepler y las propiedades de la elipse, es posible determi-
nar la velocidad radial como una función de los elementos orbitales (Hilditch, 2001):
VR = K (cos (θ + w) + e cosw) + γ (2.8)
siendoK la amplitud de la curva de velocidad radial:






donde i es la inclinación de la órbita, w es la longitud del periastro, y γ es la veloci-
dad radial del centro de masas del sistema.
Finalmente usando la segunda ley de Newton, y la ley de la gravitación universal,








siendo M∗ y MP las masas del planeta y la estrella respectivamente, G la constante
de la gravitación. El semieje mayor puede expresarse como a = aP + a∗. UsandoMPaP =








La parte izquierda de esta ecuación es llamada la función de masas del sistema f(m).
El valor de MP puede determinarse de los datos de velocidad radial conociendo la
masa de la estrella. Esta cantidadMP sin i es denominada masa mínima y da un límite in-
ferior a la masa del planeta, inferida por la técnica de la velocidad radial. Si consideramos

















De los siete elementos orbitales que describen una órbita en tres dimensiones, Ω no
puede ser determinada por las medidas de velocidad radial. Tampoco la inclinación. Hay
por lo tanto, cinco observables relativos a una órbita kepleriana que pueden ser fijados pa-
ra cada planeta únicamente con medidas de velocidad radial: e, P , tp, ω y la combinación
K = f(a, e, P, i).
2.4.3 Dificultades y limitaciones de la técnica
A pesar de su alta tasa de éxito en la detección de exoplanetas, la técnica de la velocidad
radial presenta algunas desventajas y limitaciones.
En primer lugar, las curvas de velocidad radial solo permiten determinar la masa
mínima del planeta, ya que la inclinación entre el plano de la órbita del planeta y el ob-
servador no se puede medir directamente, y es conocido únicamente en el caso de los
planetas transitantes.
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En segundo lugar, la técnica solo es aplicable a estrellas con una velocidad de ro-
tación no muy elevada. La rotación estelar produce un ensanchamiento de las líneas de
absorción introduciendo dificultades a la hora de medir la velocidad radial. Observacio-
nalmente las medidas de velocidad radial para estrellas de tipos espectrales más tempra-
nos que F5, son complicadas por tres efectos: un número pequeño de líneas debido a la
gran temperatura de la superficie, ensanchamiento rotacional debido a las altas velocida-
des de rotación, del orden de 100 a 200 km/s para estrellas A, y un gran jitter debido a
grandes inhomogeneidades superficiales y pulsación.
Una tercera limitación de la técnica es, que para poder observar planetas con semieje
mayor más allá de pocas unidades astronómicas, se necesitan varias décadas de observa-
ciones continuas. Ya se señaló en apartados anteriores que la técnica es más sensible (y
más eficiente) a planetas orbitando cerca de la estrella.
Para estrellas de los últimos tipos espectrales la mayor limitación en la determina-
ción de las velocidades radiales son los fenómenos de actividad debidos al campo mag-
nético de las estrellas. La amplitud de la señal puede ser tan grande que llegue a enmas-
carar la presencia de planetas, e incluso a imitar su comportamiento, dando lugar a falsos
positivos. En el siguiente capítulo se abordará en profundidad cómo afecta la actividad
estelar en la medida de las velocidades radiales, y las distintas soluciones que se dan a
este problema en la actualidad.
Por último, existen también limitaciones en la técnica debidas a limitaciones instru-
mentales. Para detectar planetas análogos a la Tierra las precisiones en las medidas son
del orden de cm/s, un valor en el límite de la precisión de los instrumentos actuales. En
el siguiente capítulo se presentarán todas las fuentes de ruido que pueden afectar a la
medida de la velocidad radial con precisión.
3
Detección de planetas y actividad estelar
And though a million stars were shining,
My heart was lost on a distant planet
MAD ABOUT YOU, STING
La búsqueda de exoplanetas se ha concentrado tradicionalmente en estrellas con
niveles muy bajos de actividad. Sin embargo, como ya se mostró en el capítulo anterior,
esto introduce importantes sesgos observacionales.
La actividad magnética, y los fenómenos relacionados con ella, son una parte inte-
gral de las estrellas con rango espectral FGKM. Los surveys actuales se concentran en este
tipo de estrellas, por lo que es crucial comprender los efectos que la actividad introduce
en las detecciones de exoplanetas y en la determinación de sus parámetros. El método
más propenso a sufrir los efectos de la actividad es la búsqueda por velocidades radiales.
Unamancha puede causar variaciones en el perfil de las líneas espectrales que pueden ser
confundidas con variaciones de la velocidad radial debida a un compañero planetario.
En este capítulo se presentan las características de las estrellas frías, los fenómenos
de actividad que suelen exhibir, y cómo poder determinarlos. Se muestra una visión de
conjunto de las distintas señales que potencialmente pueden producir variaciones en la
velocidad radial, destacando las de origen estelar debidas a la actividad. Se repasan las
soluciones actuales a este problema, incluida la que se utiliza en esta Tesis. Finalmente se
presenta el contexto de la llamada interacción estrella-planeta, o SPI.
3.1 Actividad solar
Durante milenios el hombre ha mirado al Sol desde diferentes puntos de vista. Las ci-
vilizaciones primitivas reconocían que la vida en la Tierra dependía del calor y la luz
producida por el Sol, y agradecían este hecho dándole un papel principal en sus mitolo-
gías. Se consideraba al Sol como un dios, como algo perfecto e invariable. La observación
del Sol estaba muy ligada a la astrología y la adivinación.
Durante el Renacimiento, con la invención del telescopio, los estudios del Sol co-
menzaron a hacer referencia a su realidad física. En el siglo XVII, Harriot, Frabricius,
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Scheiner y Galileo observaron que el Sol presentaba manchas en su superficie, puntos os-
curos sobre el brillante fondo del disco solar. Sin embargo hasta el siglo XIX no se puso
de manifiesto que el Sol presentaba un ciclo de actividad, y que implicaba otra serie de
fenómenos además de las manchas.
La naturaleza real de estas manchas no fue explicada hasta 1908, cuando George E.
Hale descubrió el campo magnético en las manchas solares, a partir de la observación del
desdoblamiento Zeeman de las lineas fotosféricas en el espectro solar (Hale 1908). La ac-
tividad solar observada como el número de manchas fue reconocido como un fenómeno
cíclico hace 150 años (Wolf 1856, AN 44, 173).
Un atmósfera estelar es la region entre el interior y el medio interestelar, compuesta
de distintas capas. La atmósfera solar se compone principalmente de tres capas: la fo-
tosfera (disco aparente del Sol), la cromosfera y la corona (la más externa). Se puede
distinguir también una capa de menor espesor, llamada región de transición, situada en-
tre la cromosfera y la corona. Presenta además una capa subfotosférica convectiva que
juega un papel fundamental en la actividad solar. A partir del análisis espectroscópico de
la fotosfera solar, se ha determinado que el Sol es una estrella enana, de clase de lumi-
nosidad V, y tipo espectral G2. Su temperatura efectiva es de 5780 K, por lo que emite la
mayor parte de su radiación en el visible.
• Fotosfera
Es el disco aparente del Sol, observable en el rango óptico. Tiene unos 300 km de
espesor. Presenta un gradiente negativo de temperatura, lo que se manifiesta en el
llamado oscurecimiento hacia el limbo. Un efecto observable en la fotosfera es la
granulación (ver Fig. 3.1). Esta es la manifestación directa de la convección. Los
gránulos son células convectivas calientes, y por tanto brillantes, que se elevan en
la fotosfera, depositan su energía, se enfrían y descienden por los espacios oscuros
intergranulares. Su aparición no está relacionada con el campo magnético.
• Cromosfera
Situada sobre la fotosfera, presenta un color rojizo. Está compuesta por estructuras
homogéneas, llamadas espículas (ver Fig. 3.1), que son tubos casi verticales de gas
cromosférico de unos 700 km de diámetro y 7000 km de altura. La cromosfera po-
see un gradiente positivo de temperatura, de manera que ésta se incrementa con la
altura desde unos 4000 K en la baja cromosfera hasta unos 30000 K en la cromosfera
alta. No emite prácticamente radiación en el óptico, pero sí en ciertas líneas, como
Hα y H y K del Ca II.
• Región de transición
Es una capa muy delgada (unos 100 km de espesor) en la que el calor se transpor-
ta por conducción, de la corona hacia la cromosfera. La temperatura aumenta de
manera muy abrupta desde los 25000 K a 106 K. A estas temperaturas el gas está
ionizado, por lo que la emisión se detecta principalmente en el rango ultravioleta.
• Corona
Es la parte más externa de la atmósfera solar. Su observación desde tierra sólo es po-
sible en los eclipses solares. Aparece como un débil halo blanquecino alrededor del
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Figura 3.1: Izquierda: Imagen en óptico de la fotosfera. Se puede apreciar el fenómeno de la granulación.
Derecha: Sucesión de imágenes en Hα de la cromosfera, en las que se puede observar las espículas.
Sol. Emite principalmente en Rayos X. La densidad de esta capa disminuye desde
109 cm−3 en la zona en que está en contacto con la región de transición hasta 1 cm−3
al perderse en el medio interestelar.
• Zona subfotosférica
La zona subfotosférica es una región donde la energía es transportada principal-
mente por convección. En estrellas de baja masa alcanza grandes profundidades.
Un amplio rango de fenómenos, que se pueden observar en la atmósfera del Sol, se
atribuyen a la interacción entre el campo magnético y los movimientos del plasma. Estos
fenómenos vistos como un todo, es lo que se conoce como actividad solar o magnética. Se
manifiesta de manera diferente en cada capa de la atmósfera solar (ver Fig. 3.2), dándose
el caso particular de las fulguraciones, que afectan a toda la atmósfera. A continuación se
resumen brevemente dichos fenómenos:
• Manchas. Son zonas oscuras de la fotosfera, asociadas con fuertes campos magnéti-
cos, regiones más frías que la temperatura media de la fotosfera, alrededor de unos
1000 K menor. Están causadas por la emersión de los tubos magnéticos a través de
la fotosfera, que generan una inhibición de la convección.
• Fáculas. Zonas de la fotosfera donde la temperatura es mayor, por lo que aparecen
brillantes.
• Filamentos y protuberancias. Los filamentos son estructuras alargadas oscuras, vis-
tas sobre el disco solar, que cuando se observan en el limbo se denominan protu-
berancias. Son nubes de materia densa y fría (material cromosférico) suspendidas
magnéticamente en la corona.
• Playas. Zonas brillantes de la cromosfera. Suelen estar asociadas a las fáculas y a las
manchas fotosféricas, aunque pueden tener áreas mayores.
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Figura 3.2: Composición mostrando las diferentes capas de la atmósfera solar y los principales fenómenos
que ocurren en cada una: 1. Mancha solar (F) 2. Playa (Cr) 3. Protuberancia (Cr) 4. Eyección de masa coronal
(Co) 5. Agujero coronal (Co) 6. Flujo en forma de yelmo (Co) 7. Fulguración (imagen en Rayos X). (F indica
fotosfera, Cr cromosfera, Co corona).
• Bucles coronales. Regiones brillantes en EUV y Rayos X que se observan claramente
en las proximidades del limbo. Están asociados a las líneas de campo magnético
cerradas.
• Agujeros coronales. Se sitúan en los polos y en latitudes medias, y son regiones
donde la corona se ve oscura cuando se observa en Rayos X. Están asociados a las
líneas de campo magnético abiertas.
• Flujos con forma de yelmo (Helmet streamers). Estructuras coronales con forma de
yelmo, asociadas a las regiones activas. En su base se suelen encontrar los filamen-
tos.
• Eyecciones de masa coronal. Son grandes cantidades de gas que junto a las líneas
de campo magnético son eyectadas al exterior.
• Fulguraciones. Son sin duda el fenómeno más violento y energético de la actividad
solar. Consisten en la liberación de una gran cantidad de energía como consecuencia
de la reconexión de las líneas del campo magnético.
El origen de toda esta actividad solar se encuentra en la capa subfotosférica convec-
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tiva, la rotación estelar y en el consecuente campo magnético. La existencia de esta capa
es fundamental para interpretar los fenómenos ligados a la actividad.
3.2 Actividad estelar. Estrellas frías
El estudio de la actividad solar es la base para entender la actividad en otras estrellas,
y viceversa. La actividad estelar es un fenómeno conocido y estudiado desde hace tiem-
po. Fueron Eberheard y Schwarschild en 1913, los primeros en detectar la emisión de las
líneas H y K de CaII en estrellas. Posteriormente Wilson en 1949 y Bidelman en 1954, rea-
lizaron un catálogo de estrellas con emisión en H y K de CaII. Estas líneas se han usado
ampliamente para realizar modelos de actividad estelar. Wilson y Bappu (1957), a partir
de observaciones de estas líneas encontraron una relación entre la anchura en la base de
la línea K y la magnitud V de la estrella, que se conoce como relación de Wilson-Bappu.
Fue también Wilson (1978) quien encontró la existencia de ciclos de actividad similares
al Sol, a partir del estudio de la variabilidad del flujo en las líneas H y K Ca II. Radick et
al. (1998) mostró que las estrellas jóvenes y activas tendían a ser más débiles en la época
del máximo del ciclo (cuando la emisión en H y K Ca II era máxima), mientras que otras
estrellas más viejas, y también el Sol, tendían a ser más brillantes. Una simple interpreta-
ción de este comportamiento es que la variación de largo periodo de las estrellas jóvenes
está dominada por manchas, mientras que para estrellas más viejas, está dominada por
fáculas.
Se ha encontrado también una relación edad-actividad, según la cual la actividad
estelar disminuye con la edad de las estrellas (Wilson 1963). Desde hace años se sabe que
las estrellas que presentan la existencia de una zona de convección subfotosférica, están
caracterizadas por una actividad magnética similar a la del Sol. Son estrellas de los últi-
mos tipos espectrales, G,K y M, con temperaturas entre 5000-3500 K. Cuanto menor es la
temperatura más profunda es la zona de convección y por lo tanto el campo magnético
generado por un mecanismo de dinamo (Parker 1970) se ve favorecido e intensificado si
además la estrella tiene una elevada velocidad de rotación. Como consecuencia los fenó-
menos de actividad en estas estrellas pueden presentar una escala mucho mayor que en el
Sol. Utilizando técnicas de Doppler imaging se pueden detectar manchas en la fotosfera,
que llegan a cubrir hasta un 40% del disco, mientras que el Sol es menor del 0.2%. La vida
media de estas manchas es mayor, son más frías y pueden situarse en regiones próximas
a los polos, al contrario que en el Sol. Las fulguraciones estelares son un fenómeno que
ocurre mucho más frecuentemente que en el Sol, y son mucho más energéticas.
3.2.1 Indicadores de actividad
Debido a la diferente temperatura a la que se encuentran las capas de la atmósfera y a los
fenómenos que semanifiestan en cada una de ellas, se suelen utilizar distintos indicadores
de la actividad magnética.
• ULTRAVIOLETA
La presencia de líneas de emisión en esta zona del espectro provoca un aumento
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Tabla 3.1: Indicadores de actividad en el UV
Cromosfera Región de Transición
O I (1305 Å, 1355 Å) N V (1238 Å, 1242 Å)
Si II (1808 Å, 1817 Å) Si IV (1349 Å, 1403 Å)
h y k Mg II (2796 Å, 2803 Å) C IV (1548 Å, 1550 Å)
en la intensidad del continuo. En la Tabla 3.1 se recogen las líneas de emisión más
intensas y la capa en la que se producen.
• ÓPTICO
– Ca H &K. ( 3968.47 Å, 3933.67 Å). Estas líneas se forman por efectos colisiona-
les en la cromosfera media. Su presencia en emisión constituye el criterio más
utilizado a la hora de clasificar una estrella como activa.
– Líneas de la serie de Balmer H I. Se forman en la cromosfera media.
∗ Hα (6562.8 Å). Se encuentra en la zona roja del espectro, donde el flujo
de las estrellas frías es mayor. Se presenta en absorción cuando la estrella
no posee niveles de actividad apreciables. En estrellas K y M muy activas
aparece en emisión, denominándose a estas estrellas dKe y dMe. Su forma-
ción está controlada por fotoionización o por colisiones, dependiendo de la
densidad y temperatura en la región de formación de la línea. Un cambio
en la densidad electrónica puede influir en el comportamiento de la línea,
pudiendo pasar de absorción a emisión fácilmente. Por tanto la ausencia
de Hα en emisión no es indicativo de falta de actividad.
∗ Hβ (4861.32 Å). Su comportamiento es similar al de Hα, pero en general
menos intenso. También suele presentar un llenado de la línea de absor-
ción. Su presencia en emisión está relacionada con la existencia de fulgu-
raciones. El cociente entre las anchuras equivalentes de Hα y Hβ se utiliza
como indicativo de la presencia de protuberancias o playas.
∗ Hδ (4101.76 Å) y Hγ ( 4340.46 Å). Presentan características similares a Hβ,
apareciendo en llenado o en emisión en estrellas activas.
∗ Hǫ Generalmente aparece solapada a la línea H de Ca II, por lo que su
estudio es complicado.
– Triplete de Mg I b. (5167.33 Å, 5172.68 Å, 5183.61 Å). Se forman en la baja
cromosfera, en la región de mínima temperatura. Sirven como indicador de
actividad fotosférica.
– Triplete He I D3. (5875.618 Å, 5875.650 Å, 5875.989 Å). Sus componentes están
tan juntas que sin una resolución muy alta no se pueden distinguir. Se forman
en la cromosfera alta. Puede aparecer en emisión durante las fulguraciones.
– Doblete Na I D2. (5889.95 Å, 5895.92 Å). Se forman en la baja cromosfera, es-
tando controladas por efectos colisionales por lo que presentan alas muy desa-
rrolladas. Aparecen en emisión reversa o en llenado en las fulguraciones.
• INFRAROJO
Las líneas más utilizadas son las del triplete del Ca II (8498.018 Å, 8542.089 Å,
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8662.140 Å). Se forman en la cromosfera baja por efectos colisionales. Si existe ac-
tividad, al cambiar las condiciones en los alrededores de su zona de formación, la
función fuente también cambia, produciéndose las emisiones en el centro de las lí-
neas.
3.3 Efectos de la actividad estelar en la detección de exoplanetas
La actividad estelar puede inducir variaciones en la velocidad radial que pueden enmas-
carar e incluso imitar la señal de un compañero planetario. Este es uno de los motivos
por lo que los surveys de búsqueda de planetas han ignorado o evitado durante mucho
tiempo las estrellas más activas, especialmente las estrellas jóvenes. El parámetro limitan-
te para encontrar planetas en presencia de actividad es el ratio entre la amplitud de la
señal planetaria y la señal de la actividad. Cuanto mayor sea el nivel de actividad de la
estrella, mayor será la contaminación de esta señal en la velocidad radial, por lo que la
búsqueda de planetas con amplitudes pequeñas, como los planetas tipo Tierra (0.09 m/s),
será complicada. La señal planetaria se puede ahogar sumergida en un mar de ruidos. Es
necesario conocer el efecto de los distintos fenómenos ligados a la actividad estelar en la
velocidad radial, para poder discriminar la señal planetaria del resto.
Jitter es un término general que engloba un número desconocido de características
que pueden considerarse como ruido, que en el fondo refleja una falta de conocimiento
de la física de la estrella así como una posible subestimación del ruido del instrumento.
Las fuentes de jitter estelar tienen escalas de tiempo diferentes, que van desde minutos
(oscilaciones estelares, granulación), días (supergranulación, regiones activas, fenómenos
de interacción estrella-planeta) a años (ciclos de actividad magnética). Incluso una com-
ponente estocástica, como es el caso de las fulguraciones.
Dado que la mayoría de las búsquedas de planetas extrasolares se han focalizado
en estrellas de tipo solar, son numerosas también las investigaciones sobre el efecto de la
actividad solar en la detección de exoplanetas (Lagrange et al 2010, Meunier et al. 2010,
Meunier & Lagrange 2013). Estas investigaciones se han centrado principalmente en el
efecto de las manchas fotosféricas y las playas cromosféricas, pero no son las únicas fuen-
tes de origen estelar que pueden contaminar la velocidad radial. El jitter o señal de ruido
estelar es el resultado de tres tipos de perturbación producidos por fenómenos físicos di-
ferentes: oscilaciones, granulación y actividadmagnética. En este apartado se presentarán
las principales señales estelares contaminantes, clasificadas por su escala temporal. En la
Tabla 3.2 se resumen estas señales, su escala temporal y su amplitud estimada.
3.3.1 Señales de minutos a horas
3.3.1.1 Oscilaciones estelares
Las ondas de presión, llamadas modos-p, se propagan por la superficie de las estrellas de
tipo solar dando lugar a la contracción y expansión de las capas exteriores de la estrella, en
una escala de tiempos menor de 15 minutos para estrellas GKM (de 5 a 15 minutos para
el Sol) (Broomhall et al. 2009, Schrijver & Zwann 2000). Aunque la amplitud típica de
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Tabla 3.2: Principales fenómenos que producen variaciones en la velocidad radial, su escala temporal y la
amplitud de la señal
Fenómeno Escala temporal Amplitud
Oscilaciones 15 minutos Pocos m/s
Granulación 15 minutos Pocos m/s
Fulguraciones Horas 500 m/s-fulguraciones intensas, resto-10 m/s
Supergranulación 2 días Pocos m/s
Regiones activas Periodo de la estrella m/s (estrellas jóvenes cientos m/s)
SPMI Periodo de la estrella, periodo sinódico Cientos de m/s
Ciclos magnéticos Años 20 m/s
un modo es de pocas decenas de cm/s, la interferencia de varios modos con frecuencias
cercanas, puede introducir variaciones no despreciables en la velocidad radial, del orden
de 1 m/s, dependiendo del tipo espectral y del estado evolutivo de la estrella (Dumusque
et al. 2011, Bouchy & Carrier 2003, Bedding & Kjeldsen 2003, 2007, Schrijver & Zwann
2000).
Dada la escala de tiempo de las oscilaciones, la señal se puede promediar de manera
sencilla, incrementando el tiempo de exposición. El periodo de estas oscilaciones decrece
cuando vamos de tipos espectrales G a M, así como su amplitud. Observar estrellas de
los últimos tipos espectrales implica menor contribución de las oscilaciones y un tiempo
de exposición más corto para promediarlas (ver figura Fig. 3.3).
Las frecuencias de las oscilaciones varían con la raíz cuadrada de la densidad estelar
media, mientras que las amplitudes en la velocidad radial lo hacen con el ratio lumino-
sidad/masa. Como consecuencia los periodos de las oscilaciones son grandes hacia tipos
de estrellas más tempranas, mientras que también aumentan cuando la estrella evolucio-
na hacia la fase de gigante. Las amplitudes en la velocidad radial, por tanto, aumentan
para estrellas de los primeros tipos.
3.3.1.2 Granulación
Este fenómeno afecta a las medidas espectroscópicas y fotométricas en escalas de tiempo
del orden de minutos. El tamaño típico de un gránulo es del orden de 2000 km. La gra-
nulación tiene una escala de tiempo en torno a 20 minutos, el tiempo de vida medio de
un gránulo (Del Moro et al. 2004, Title et al. 1989). La señal neta que introduce cuando se
integra a lo largo de todo el disco estelar tiene una amplitud del orden de m/s.
Algunos autores sugieren observar varias veces por noche el mismo objeto, espa-
ciando las observaciones entre sí el mayor tiempo posible. El promedio de las observacio-
nes por noche ayuda a reducir el jitter inducido por granulación.
3.3.2 Señales de días
3.3.2.1 Supergranulación
En una escala de mayor tamaño del patrón convectivo está la supergranulación, con unas
dimensiones en promedio de 30 000 km. La supergranulación fue descubierta en el Sol





Figura 3.3: Valores de velocidad radial mostrando la amplitud y el periodo de modos-p para estrellas de
distintos tipos espectrales, ordenados de arriba a abajo de más tardío a más temprano.
por Hart (1954). Los supergránulos tienen un tiempo de vida medio de 2 días (Del Moro
et al. 2004, De Rosa et al. 2002). De igual manera que en el caso de la granulación, al
integrar para todo el disco estelar, la señal es del orden de m/s de amplitud.
3.3.2.2 Actividad con modulación rotacional
En escalas de tiempo similares al periodo de rotación de la estrella, los fenómenos asocia-
dos a la actividad que más afectan a la medida de la velocidad radial son las manchas y
playas estelares. Una mancha o una playa, en la superficie de la estrella puede introducir
variaciones en la velocidad radial conforme cruza el disco estelar (Saar&Donahue 1997,
Wright 2005, Desort et al. 2007, Queloz et al. 2009, Lagrange et al. 2010a, Dumusque et
al. 2011c, Boisse et al. 2012). Debido a la rotación estelar y al efecto Doppler, la mitad del
disco de la estrella tendrá una velocidad radial positiva comparada con la media, mien-
tras que la otra mitad del disco tendrá una velocidad radial negativa. Si una mancha o
una playa, respectivamente más oscura o más brillante que la superficie estelar prome-
dio, está presente en uno de los lados del disco, el balance de velocidad se romperá. Al
desplazarse la mancha o la playa por la superficie estelar por la rotación, se introducirá
una variación en la velocidad radial con el periodo de rotación de la estrella (ver Fig. 3.4).
Una playa induce mayor ruido cuando se encuentra en el limbo, puesto que es más bri-
llante (Meunier et al. 2010, Unruh et al. 1999). Las manchas dominan el jitter estelar para
estrellas con rápida rotación porque la distorsión aumenta con vsini. El jitter por playas
puede dominar para lentos rotadores.
Las propiedades de las regiones activas varían ampliamente de una estrella a otra,
dependiendo de los niveles de actividad, que dependen a su vez de la edad para un
tipo espectral dado. Las características de la variación en la velocidad radial debida al
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Figura 3.4: Ilustración del efecto de una mancha en la forma de una línea espectral, o equivalentemente de
la CCF. El efecto está exagerado para que se vea más claro. Crédito: tomado de Santos et al. 2008
ruido estelar dependen de al menos cuatro factores: el área de la superficie de la estrella
cubierta por manchas y por playas, el periodo de rotación estelar, la vsini y el tiempo de
vida medio de las regiones activas.
Algunos indicadores sensibles a la actividad estelar son muy útiles para ayudar a
discriminar sobre la naturaleza de la variación en la velocidad radial: el bisector para
estudiar la asimetría del perfil de las líneas, el índice log R′HK , la FWHM de la función de
correlación cruzada (CCF), otros índices de actividad como Hα y la fotometría.
• Análisis de la asimetría de las líneas espectrales
Una variación en la velocidad radial puede estar producida por un desplazamiento
de las líneas espectrales o por una distorsión de las mismas. La convección y las
regiones activas introducen asimetrías en el perfil de las líneas espectrales. Sin em-
bargo, los planetas causan desplazamiento del perfil de la línea, y no tienen efecto
sobre su forma general.
Para analizar la asimetría del perfil de la línea se utilizan varios parámetros que
tienen como base el cálculo del bisector. Toner & Gray (1988) definían el bisector
como el punto medio del segmento horizontal que abarca el ancho del perfil, a lo
largo de distintas profundidades. En la literatura existen diferentes parámetros que
convierten esta serie de puntos en un único valor para cuantificar la asimetría. Gray
& Hatzes (1997) calculaban la curvatura del bisector, a partir del incremento de ve-
locidad entre la zona más alta del perfil (top) y de la zona más baja (bottom). Una
versión mejorada fue propuesta por Queloz et al. (2001) definiendo otro parámetro,
el Bisector Inverse Slope, BIS, definido como el incremento de la velocidad entre el
promedio de las partes top y bottom del bisector: BIS = Vt − Vb (ver figura Fig. 3.5).
Posteriormente, Boisse et al. 2011 sugirió un nuevo parámetro para mejorar la pre-
cisión del bisector, el Vspan. Consiste en el ajuste de un perfil gaussiano a las zonas
top y bottom del perfil, en lugar de calcular el punto medio del segmento horizontal.
El Vspan es definido como la diferencia entre estas dos velocidades. En la literatu-
ra se pueden encontrar todavía otras dos definiciones para cuantificar la asimetría:
Vasy (Figueira et al. 2013), que calcula la diferencia entre la información espectral
del ala roja y del ala azul de la línea, y Wspan (Santerne et al. 2015), que ajusta un
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Figura 3.5: Izquierda: BIS de una línea espectral se define como la diferencia entre los promedios Vt (top) y
Vb (bottom).Derecha: BIS vs velocidad radial, para la estrella HD 166435. La anti-correlación está indicando
que la variación en la velocidad radial es debida a actividad estelar. Crédito: tomado de Queloz et al. 2001
perfil gaussiano a las alas roja y azul del perfil de la línea y calcula la diferencia de
velocidades.
Estos parámetros se podrían medir en las líneas estelares de manera individual,
pero para mejorar la precisión se suelen medir en el perfil promediado obtenido
determinando la función de correlación cruzada, CCF. La correlación entre el BIS
y la velocidad radial es usada como diagnóstico para discriminar la naturaleza de
la variación de la velocidad radial. La anti-correlación entre ambos parámetros se
ha utilizado mucho en la literatura como signo de variación de la velocidad radial
debida a actividad. Algunos autores usan esta correlación para eliminar la señal
debida al jitter estelar (Boisse et al. 2009). Sin embargo es una técnica que presenta
múltiples debilidades y limitaciones. Este método solo puede usarse en estrellas que
tengan vsini por encima de la resolución del espectrógrafo, por lo que presenta pro-
blemas para lentos rotadores. También es muy dependiente de la configuración de
manchas, y presenta problemas cuando la estrella tiene múltiples regiones activas.
• Correlación entre fotometría, velocidad radial e índices de actividad
Son varios los parámetros que se pueden correlacionar con la fotometría con un
desplazamiento en fase que depende de la configuración de manchas, la inclinación
y la latitud de la/s mancha/s. La variabilidad fotométrica y los índices de actividad
cromosféricos están anti-correlacionados para una mancha, y correlacionados para
una playa. La dificultad estriba en tener medidas espectroscópicas y fotométricas
simultáneas o contemporáneas.
La fotometría puede ser clave para discriminar si los periodos encontrados en la
velocidad radial tienen una naturaleza estelar o planetaria, puesto que nos permite
tener una estimación del periodo de rotación de la estrella.
• Correlación de la velocidad radial con los índices de actividad
Dado que los índices de actividad deberían mostrar periodos de variación simila-
res al periodo rotacional de la estrella, pueden servir como discriminante para la
naturaleza de la variación en la velocidad radial.
66 Exoplanetas y actividad estelar
En presencia de una mancha, la velocidad radial como función de los índices de
actividad, dibujaría un patrón en forma de diamante en el espacio de parámetros
RV-índice. Este patrón se ha observado en el caso de GJ 674 (Bonfils et al. 2007)
utilizando los índices Hα y H y K Ca II, y en GJ 176 (Forveille et al. 2008).
3.3.2.3 Interacción magnética estrella-planeta (SPMI)
Algunas estrellas con planetas tipo Júpiter en órbitas muy cercanas, presentan fenómenos
debidos a la interacción de los campos magnéticos del planeta y de la estrella. Desde un
incremento en la emisión cromosférica y coronal, hasta fulguraciones sincronizadas con el
movimiento del planeta, o la presencia de longitudes activas en la superficie de la estrella.
Los fenómenos de SPMI pueden estar modulados por dos periodos: el periodo orbital
del planeta, y principalmente, el periodo sinódico del sistema. En la sección Sect. 3.6 se
profundizará en la naturaleza de estos fenómenos y en sus características.
En estrellas muy activas, la señal inducida en la actividad debida a fenómenos de
SPMI puede ser no despreciable. En el capítulo 5 se muestra que para el caso de BD+20
1790, la amplitud de esta señal llega a ser del orden de 300 m/s.
3.3.3 Señales de días a años
3.3.3.1 Ciclos de actividad
Un ciclo de actividad se caracteriza por una época de mínimo donde apenas hay regiones
activas pudiendo incluso desaparecer completamente, y por una época de máximo, don-
de se produce el mayor número de regiones activas. Los ciclos de actividad magnética
pueden inducir variaciones fotométricas y espectroscópicas. Algunos autores usan la co-
rrelación de la velocidad radial con el índice H y K del Ca II, para corregir una variación
de largo periodo inducida en la velocidad radial (Meunier & Lagrange 2013, Dumusque
et al. 2011c, 2012).
Makarov et al. (2009) recomienda conocer con antelación el ciclo de actividad de las
estrellas que se seleccionen para búsquedas planetarias, para observarlas en los periodos
de menor actividad.
3.3.3.2 Longitudes activas
Algunas estrellas presentan longitudes activas, zonas en las que las regiones activas pare-
cen tener preferencia por regenerarse. La existencia de una longitud activa en una estrella
indica que sobre la superficie de esa estrella va a existir de manera prácticamente per-
manente una mancha. El jitter producido por manchas vinculadas a longitudes activas
tendría una escala temporal mayor que el periodo de rotación estelar (Lanza 2013).
3.3.4 Otras señales: ruido estocástico debido a fulguraciones
El efecto de las fulguraciones puede ser un problema cuando se busquen planetas alre-
dedor de estrellas M, en función de la intensidad de la fulguración. Fulguraciones muy

























Figura 3.6: Mapa conceptual de las fuentes del jitter estelar. Los recuadros coloreados indican la capa o
capas de la atmósfera de la estrella envueltas: amarillo para la fotosfera, naranja para la cromosfera y azul
para toda la atmósfera. Crédito: M. Hernán-Obispo.
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intensas pueden llegar a introducir un jitter en la velocidad radial mayor de 500 m/s, en
la fase impulsiva, y alrededor de 50 m/s en la de decaimiento (Reiners 2009). Aunque las
observaciones en estrellas con velocidad de rotación baja sugieren que para fulguraciones
moderadas, las medidas de velocidad radial están afectadas del orden de 10 m/s, no está
claro si esto es cierto para estrellas con rotación moderada y rápida rotación (Barnes et al.
2014).
Ya que el fenómeno es puramente estocástico, es imposible poder eliminar su efecto
mediante ajustes ni correlaciones. Se han identificado periodicidades en muy pocas estre-
llas (Pilliteri et al 2011, 2013, 2015, Hernán-Obispo et al. 2015) vinculadas a fenómenos de
interacción estrella-planeta (SPI).
Las fulguraciones muy intensas son fácilmente identificables en los datos. Algu-
nos autores (Reiners 2009, Robertson et al. 2014, Hernán-Obispo et al. 2015) recomiendan
desechar los espectros que presenten una fulguración de este tipo a la hora de determinar
las velocidades radiales.
En Hernán-Obispo et al. (2015) se muestra que las fulguraciones pueden afectar al
BIS de la función de CCF. Se puede apreciar una gran dispersión en los valores del BIS de
los datos que están afectados por una fulguración. Este efecto se detalla en el capítulo 5,
y debería tenerse en cuenta a la hora de aplicar algún tipo de análisis como los descritos
en la Sect. 3.4.2.2. a estrellas muy activas con fulguraciones intensa.
3.3.5 Otros factores que provocan variación en la velocidad radial
Además de todos los fenómenos detallados en la sección anterior, y que aparecen resumi-
dos en el mapa conceptual presentado en la figura Fig. 3.6, hay otra serie de factores que
pueden hacer variar a la velocidad radial y que no están ligados al jitter estelar.
En la figura Fig. 3.7 se muestra un diagrama de Ishikawa, o diagrama causa-efecto
(también llamado diagrama de espina de pez por su forma), que recopila todos los fac-
tores que pueden hacer variar a la velocidad radial. Este diagrama se utiliza por primera
vez en la literatura en este campo de investigación. A lo largo de una línea horizontal van
naciendo distintas ramas oblicuas (espinas) que representarían las distintas causas que
son fuente de variación de la velocidad radial.
Las espinas con las contribuciones del jitter estelar tienen señalada la escala de tiem-
po temporal, distinguiendo entre señales con periodo del orden de minutos, días o años,
y también jitter estocástico. Cabe destacar que las contribuciones de la SPI y de las ful-
guraciones relacionadas con SPI como fuentes de ruido en las velocidades radiales se
presentan por primera vez en la literatura en esta Tesis. Otra de las espinas señala que
la velocidad radial puede variar también debido al ruido instrumental. Errores a la hora
de realizar las observaciones, como un error de guiado o problemas en la estabilidad del
detector, cambios en el setup (como por ejemplo la resolución al cambiar el tamaño de la
rendija) entre campañas o noches de observación que pueden implicar desplazamientos
(offsets) entre los datos, una calibración en longitud de onda con poca precisión, así como
una baja SNR en los datos, pueden introducir errores en la velocidad radial. El photon
noise es un efecto intrínseco de la luz y la única manera de reducirlo es incrementando























































































































































































































Figura 3.7: Diagrama de Ishikawa (causa-efecto) de las variaciones de la velocidad radial y sus posibles
fuentes. Crédito: M. Hernán-Obispo.
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el tiempo de exposición, para promediar el número de fotones detectados. En la espina
correspondiente al ruido gravitacional, se indica que la presencia de un compañero de
masa estelar (uno o más), o sub-estelar, como una enana marrón o un planeta, hace variar
a la velocidad radial.
Este diagrama se utiliza como punto de partida para buscar las fuentes de ruido en
los dos artículos que se presentan en esta Tesis, y también para recopilar los resultados
tras los distintos análisis.
3.4 Soluciones al problema de la actividad en las velocidades radiales
Son numerosas las técnicas que se han propuesto en la literatura para reducir el impacto
de la perturbación por actividad estelar en la velocidad radial. En este apartado se hace
un repaso de cada una de ellas, incluida la que se presenta en el capítulo 5 de esta Tesis.
Se presenta un resumen de todas estas técnicas y sus inconvenientes/debilidades en las
Fig. 3.8, Fig. 3.9, Fig. 3.10 y Fig. 3.11.
3.4.1 Evitar las estrellas activas
Esta solución se ha empleado durante mucho tiempo en los programas de búsqueda exo-
planetaria, usando como criterio la velocidad de rotación o los indicadores de actividad
como log R′HK . Las estrellas poco rotadoras y viejas tienen niveles de actividad más ba-
jos que las estrellas jóvenes y con alta velocidad de rotación. Sin embargo, como ya se
ha comentado en secciones anteriores, este criterio introduce un importante sesgo en el
espacio de parámetros. La detección de planetas alrededor de estrellas activas jóvenes es
necesaria para poder comprender las teorías de formación y evolución de los sistemas
planetarios.
Este criterio no es válido para los surveys de búsqueda de planetas por tránsitos,
puesto que se observan miles de estrellas simultáneamente, sin conocer su nivel de acti-
vidad.
3.4.2 Término de jitter en cuadratura al error de la velocidad radial
Las primeras aproximaciones que se hicieron al problema del jitter estelar consistían en
introducir un término de jitter en cuadratura al error de las velocidades radiales, antes de
buscar señales planetarias. Wright (2005) propone unas relaciones empíricas para estimar
la magnitud de este jitter a partir del nivel de actividad y B-V, calibrado para 450 estrellas
del California Carnegie Planet Search, pero esta relación está lejos de ajustar adecuada-
mente. Posteriormente Isaacson & Fischer (2011) determinaron los niveles de actividad
cromosféricos para una muestra más amplia del mismo survey, 2500 estrellas, y compa-
raron con el error de sus variaciones en velocidad radial.
El problema de este método es que trata a la señal de actividad como si fuera inde-
pendiente, y con una distribución de ruido gaussiano. La señal de actividad inducida en
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la velocidad radial surge de la evolución de las regiones activas, y por tanto están correla-
cionadas en el tiempo, son casi periódicas y no estacionarias. El impacto de la variabilidad
de la actividad inducida en la velocidad radial será generalmente mucho mayor que un
jitter aleatorio para una misma amplitud media.
En el caso de estrellas de los tipos espectrales más fríos, cuyo máximo en la emisión
está hacia longitudes de onda rojas, el jitter está subestimado al determinarlo por el índice
logR′HK .
Extrapolar un jitter fijo determinado para una estrella sin planetas (a priori) para
cualquier estrella con planetas, de su mismo tipo espectral, estaría obviando además los
posibles fenómenos de SPMI.
3.4.3 Estrategias observacionales
Se basa en optimizar la estrategia observacional para muestrear correctamente las señales
y encontrar formas de corregirlas. La señal de las oscilaciones se puede promediar con
tiempos de exposición de 15 minutos. Con tiempos mayores no se mejora el proceso de
eliminar estas señales significativamente. Las contribuciones principales en la granula-
ción son a escalas de tiempo mayores. Tomando 3 medidas por noche, espaciadas unas
2 horas entre sí, y promediando posteriormente esas medidas por noche, se mitigaría la
señal de la granulación.
Cuando se considera la actividad con modulación rotacional (debida a playas o
manchas), la estrategia observacional diseñada para las oscilaciones+granulación no es
óptima, porque no se cubre correctamente el periodo de rotación de una estrella proble-
ma. Algunas estrellas tienen periodos de rotación en torno a 1 mes (estrellas tipo FG). La
estrategia propuesta es observar cada 3 días, con lo que la actividad estaría muestreada.
El acumular un gran número de puntos por ciclo de rotación debería permitir promediar
eficientemente el ruido estelar.
Esta técnica presenta varias dificultades o limitaciones: no sería válida para estrellas
con periodos de rotación menores de tres días, requiere muchísimo tiempo de telesco-
pio en una misma época de observación y además es difícil diseñar una estrategia que
promedie todas las señales de actividad, ya que tienen distintas escalas temporales.
3.4.4 Corrección usando correlaciones con indicadores de actividad
La correlación entre la velocidad radial y el BIS se puede utilizar para corregir la señal
inducida por actividad en las medidas de la velocidad radial (Boisse et al. 2009, Melo
et al. 2007). Sin embargo, la relación entre ambos parámetros no siempre es estrecha, se
rompe enmultitud de escenarios. Para estrellas poco rotadoras, con vsini por debajo de la
resolución del espectrógrafo, los BIS no se pueden determinar. Si la estrella tienemúltiples
manchas (que pueden compensarse entre sí) puede ocurrir que el BIS no las detecte. Una
baja SNR convierte a los BIS medidos en un diagnóstico poco realista de la asimetría del
perfil de las líneas. Este método requiere además un buen muestreado de los puntos para
resolver la contribución de las manchas.
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Saar & Fischer (2000) corrigen la señal de la actividad inducida utilizando correla-
ciones del triplete del Calcio y la velocidad radial. Las correcciones son fiables cuando los
niveles de actividad de la estrella comienzan a ser altos, debido al ruido introducido por
la manchas, que se convierten en la fuente dominante de ruido.
Otros autores ajustan un término lineal con la correlación entre la velocidad radial y
algún indicador de actividad, como FWHM, el índice S, o el índice log R′HK (Isaacson &
Fischer 2010, Meunier et al. 2013, Boisse et al. 2011, Dumusque et al. 2011, Aigrain et al.
2012, Pont et al. 2011).
3.4.5 Análisis de la velocidad radial
Otros métodos como el pre-whitening (Queloz et al.2009), el análisis de Fourier (Hatzes et
al. 2010) y la descomposición en armónicos (Boisse et al. 2011), se basan en el análisis de
los datos de la velocidad radial con el objetivo de identificar señales espúreas debidas a
la actividad, permitiéndo eliminarlas en algún grado.
La actividad estelar puede inducir una señal con el periodo rotacional de la estrella
y sus armónicos. Algunos autores (Boisse et al. 2011, Dumusque et al. 2012) ajustan seña-
les sinusoidales fijando el periodo al de rotación de la estrella y sus armónicos, para tener
en cuenta la señal de la actividad. Una de las dificultades de la técnica es que requiere
conocer a priori el periodo de rotación de la estrella, y falla cuando el periodo orbital del
supuesto planeta es similar al periodo de rotación estelar. Esta técnica no está optimiza-
da para estrellas moderadamente activas, para las que hay numerosas regiones activas
cubriendo la superficie.
El análisis de Fourier y el pre-whitening hacen un análisis de frecuencias en la velo-
cidad radial para determinar y eliminar las señales de actividad. Estos métodos suponen
que cualquier señal es coherente, de largo tiempo de vida y con forma sinusoidal. Se loca-
liza el pico más alto en el espectro de potencias y se ajusta una función sinuosoidal. Esta
operación se aplica a los residuos para eliminar la siguiente señal, hasta que se alcanza
el nivel de ruido. Las señales encontradas son rechazadas si correlacionan con el periodo
de rotación de la estrella, o con alguno de los indicadores de actividad (BIS, FWHM, etc.)
Solo las señales no correlacionadas son asociadas con la señal del posible planeta. Estas
técnicas necesitan que el muestreado de los datos sea regular. No son válidas para da-
tos con muestreado irregular (puntos aislados, campañas con distinta duración y distinto
número de observaciones por noche, etc.)
Un últimométodo basado en el análisis de la velocidad radial es el software ClearA-
SIL (Moulds et al. 2013). El objetivo de este método es eliminar la señal de la actividad en
los propios espectros, antes de medir las velocidades radiales. Utiliza espectros con alta
SNR para aislar y quitar las características de actividad directamente en ellos. Funciona
siempre que la vsini este en el rango 10<vsini <50 km/s, para poder resolver las manchas
en los perfiles de las líneas y medir la velocidad radial con precisión. No requiere conoci-
miento previo del periodo de rotación de la estrella, o datos con alta resolución temporal
en el muestreado. Esto hace a esta técnica complementaria a la de la descomposición en
armónicos y al análisis de Fourier, que sí que tienen estas limitaciones. Sin embargo no es
válida para estrellas muy activas ni para lentos rotadores. Otra limitación de esta técnica
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es la necesidad de datos con alta SNR, por lo que es más apropiada para objetos brillantes
que débiles.
3.4.6 Modelado de regiones activas
Las curvas de luz tomadas con telescopios espaciales, como MOST, CoRoT o Kepler, per-
miten calcular las longitudes de las regiones activas y sus áreas, trazando su evolución a
lo largo de rotaciones sucesivas. Esta información puede usarse para modelarlas y poder
determinar la perturbación inducida por la actividad en la velocidad radial. La princi-
pal limitación que tiene esta técnica es la falta de simultaneidad entre las curvas de luz
y los datos de velocidad radial, tomados generalmente en épocas diferentes. Otra de las
grandes dificultades que presenta es la degeneración: muchas distribuciones de manchas
con una amplia variedad de número y parámetros (contraste, área, etc.), ajustan bien los
datos.
Una manera de solventar el problema de la degeneración es utilizando el método
de la máxima entropía, ME, que Lanza, Bonomo & Rodono (2007) implementaron con
datos del Sol. Lanza et al. (2011) realiza un modelado de las regiones activas empleando
este método. El modelo considera que las regiones activas tienen el mismo contraste y
propiedades que las del Sol. Las manchas se suponen cerca del ecuador. Este método
puede reducir el efecto de la actividad inducida en la velocidad radial en un factor de 2 a
10.
Otra forma de modelar las regiones activas es usando un software diseñado para
este fin. SOAP (Spot Oscillation And Planet) es un programa que simula las modulacio-
nes en la fotometría, la velocidad radial y la forma de las líneas inducida por una o más
manchas oscuras (y también regiones brillantes, como playas), en una superficie estelar.
El código fue ampliado y mejorado por Oshagh et al. (2013), SOAP-T, que implementa
una ley cuadrática para el oscurecimiento hacia el limbo. Una nueva versión ha sido pu-
blicada recientemente por Dumusque et al. (2014), SOAP 2.0. Considera el efecto de las
playas brillantes en el limbo, una ley cuadrática para el oscurecimiento hacia el limbo, y
un contraste más realista entre manchas y playas. Una de las limitaciones de este software
es que el espectro de la playa se supone igual al de la mancha. A primer orden esto podría
considerarse, ya que el efecto más importante es la inhibición de la convección dentro de
la mancha o de la playa debido al fuerte campo magnético. Sin embargo la temperatura
en una playa es miles de grados mayor que la de una mancha. Además, los resultados
de SOAP 2.0 están basados en observaciones de la fotosfera solar quiescente. Hay que
ser cautelosos al aplicar el programa en estrellas de otros tipos espectrales, sobre todo en
estrellas mucho más activas que el Sol.
3.4.7 Modelos de ruido rojo para ajustar la velocidad radial
Los métodos estadísticos tradicionales suponen que los errores en la medida son esta-
dísticamente independientes, no están correlacionados. Sus periodogramas muestran el
mismo nivel medio, son casi planos, por lo que a este tipo de ruido se le llama “rui-
do blanco", white noise. Sin embargo, la actividad estelar introduce una mezcla aleatoria
de señales que se comporta en conjunto como “ruido rojo", red noise, un ruido que está
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correlacionado, no es gaussiano y no es estacionario. El ruido en las observaciones foto-
métricas de tránsitos planetarios es rutinariamente rojo (Pont et al. 2006). En el caso de la
velocidad radial, una gran fracción del la variabilidad inducida puede ser filtrada de las
velocidades al tener en cuenta correlaciones intrínsecas con indicadores de actividad. En
la práctica esto significa que el ruido en la velocidad radial no es puramente blanco, tiene
una importante componente de ruido rojo, incluso para estrellas que no son muy activas
(Baluev 2013, Tuomi et al. 2013 a,b, Feroz & Hobson 2014).
El ruido rojo puede generar falsas periodicidades que pueden ser detectadas de ma-
nera errónea por algoritmos estadísticos de ruido blanco. El método para modelar este
ruido rojo emplea algoritmos de máxima verosimilitud y un modelo extendido para la
estructura del ruido. Este trata al ruido rojo como un proceso gaussiano aleatorio con
una función de correlación exponencialmente decreciente. Sin embargo, el problema que
plantea este método es si el ruido rojo puede llegar a absorber alguna señal real en la
velocidad radial que no sea debida a actividad.
3.4.8 Usar la fotometría para estimar la señal de la velocidad radial
A partir de una curva de luz bien muestreada es posible simular las variaciones de la ve-
locidad radial, sin conocer el periodo de rotación. Como usa la curva de luz y su primera
derivada, este método se conoce como método FF’ (Aigrain et al. 2012). El razonamiento
tras el método no puede ser extendido a múltiples manchas, ya que la relación directa en-
tre la velocidad radial de cada mancha y la curva de luz se rompe. Por lo tanto, el método
FF’ será más efectivo cuando una sola región activa domine el hemisferio visible. Cuan-
do existan múltiples regiones presentes estaremos haciendo una aproximación a primer
orden. A pesar de su simplicidad este método da resultados que son equivalentes a otras
aproximaciones más sofisticadas (como el método ME de Lanza et al. 2011). Sin embargo
ignora el oscurecimiento hacia el limbo, y la expresión usada para calcular la señal de
velocidad es precisa solo a primer orden cuando hay múltiples manchas en la superficie.
En un artículo posterior, Haywood et al. (2014) implementó un paso previo al méto-
do FF’, usando procesos gaussianos en la fotometría. Determina la velocidad radial con
el método FF’ y además la corrige usando la función de covarianza que tiene la misma
estructura en frecuencias que la de la curva de luz. El problema que presenta esta técnica
es que los procesos gaussianos son muy flexibles, incluso aunque se fijen los paráme-
tros, y que no se sabe hasta que punto el ruido rojo tiene las mismas propiedades en la
fotometría que en la velocidad radial.
3.4.9 Esta Tesis
En el capítulo 5 de esta Tesis se presenta un nuevo método para eliminar la contribución
del jitter estelar. Las dos contribuciones con origen estelar encontradas en los datos de
velocidad radial se consideran como un segundo y tercer cuerpo en el sistema, haciendo
un ajuste kepleriano con esos periodos. El análisis bayesiano simultáneo de los índices
de actividad permite discriminar si las señales encontradas en la velocidad radial son
puramente estelares o no. En la literatura existe una aproximación similar pero con una
filosofía distinta de la que se plantea en esta Tesis. Bonfils et al. (2007) y Forveille et al.
3.5 Interacción estrella-planeta: SPI 75
(2008) realizan dos ajustes keplerianos a los datos de velocidad radial, considerando, en
un primer momento, que las dos señales encontradas en el periodograma son de origen
planetario. Al eliminar la primera señal encuentran el segundo periodo también en los
datos de actividad, y es entonces cuando abandonan la idea de un segundo objeto de
masa planetaria en el sistema. Estos autores no emplean el análisis bayesiano en sus estu-
dios, y tampoco realizan un análisis simultáneo con los indicadores de la actividad, sino
posterior.
La ventaja de nuestra técnica frente a otras, como el análisis de Fourier o el pre-
whitening, es que se puede aplicar a datos con muestreado irregular (puntos aislados,
muestras de datos de épocas diferentes, campañas de datos de distinta duración, etc).
La ventaja de realizar un estudio simultáneo de los índices de actividad y de la
velocidad radial medidos en los mismo espectros frente a otras técnicas, como las que
emplean modelado de regiones activas para corregir la señal (SOAP, SOAP 2.0, ME) es
que se utilizan las regiones activas reales que existen sobre la superficie de la estrella,
en lugar de regiones activas sintéticas que precisan de varias aproximaciones que van
introduciendo posibles errores en los resultados.
Como se muestra en el capítulo 5 de esta Tesis, los BIS pueden estar altamente con-
taminados por fulguraciones en estrellas muy activas. Al representar los BIS frente a los
distintos indicadores de actividad, mostramos que hay una gran dispersión para los da-
tos que están afectados por una fulguración. Este efecto se muestra por primera vez en la
literatura en esta Tesis. Por tanto, para estrellas muy activas con fulguraciones muy inten-
sas o con una alta tasa de ocurrencia de fulguraciones (ambas situaciones concurren en
BD+20 1790), es bastante cuestionable la fiabilidad de la técnica que utiliza la correlación
entre la velocidad radial y los BIS. Nuestra técnica no presenta esa dificultad.
Frente a las técnicas que ajustan un término de jitter fijo en cuadratura al error de
la velocidad radial, nuestra técnica tiene la ventaja de contemplar la posible evolución de
las regiones activas de unas épocas a otras, al dejar el jitter como un término libre .
Por último nuestra técnica rompe una lanza a favor de incluir las estrellas activas en
los surveys de búsqueda de planetas extrasolares.
En el capítulo 5 de esta Tesis se muestra una descripción de la técnica y la aplicación
al caso de BD+20 1790.
3.5 Interacción estrella-planeta: SPI
Los planetas recorren su órbita en torno a su estrella embebidos en el campo magnético
estelar. Se podría esperar no solo la influencia de la estrella sobre el planeta (evaporación
y fuerte irradiación, sincronización y circularización de la órbita, etc), sino también algún
tipo de impacto en la estrella debido a la presencia del planeta, en analogía a lo que
se observa en las estrellas binarias, en particular para los planetas gigantes en órbitas
cercanas.
Es bien conocido que las estrellas binarias son más activas que las estrellas aisladas
76 Exoplanetas y actividad estelar
Figura 3.8: Resumen de las técnicas de las soluciones actuales para reducir el impacto de la actividad en la
medida de las velocidades radiales. En la segunda columna están detalladas las limitaciones o debilidades
de cada técnica. Parte 1/4.
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Figura 3.9: Resumen de las técnicas de las soluciones actuales para reducir el impacto de la actividad en la
medida de las velocidades radiales. En la segunda columna están detalladas las limitaciones o debilidades
de cada técnica. Parte 2/4.
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Figura 3.10: Resumen de las técnicas de las soluciones actuales para reducir el impacto de la actividad en la
medida de las velocidades radiales. En la segunda columna están detalladas las limitaciones o debilidades
de cada técnica. Parte 3/4.
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Figura 3.11: Resumen de las técnicas de las soluciones actuales para reducir el impacto de la actividad en la
medida de las velocidades radiales. En la segunda columna están detalladas las limitaciones o debilidades
de cada técnica. Parte 4/4.
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de igual tipo espectral y edad (Glebocki et al. 1986, Ayres & Linsky 1980). En la extensa
literatura sobre el tema se muestra importante actividad coronal y cromosférica (Siar-
kowski et al. 1996, Ferreira 1998), y una intensa actividad debida a fulguraciones, que
tiene lugar incluso en el espacio interbinario, y en algunos casos ocurriendo durante el
paso por el periastro (Graffagnino et al. 1995, Massi et al. 2002, Massi et al. 2008, Salter et
al. 2010). Fulguraciones con modulación rotacional se han encontrado en varios sistemas
(García-Álvarez et al. 2003, Doyle et al. 1990).
Los posibles efectos que un planeta gigante en órbita cercana genera en su estrella,
llamados genéricamente interacciones estrella-planeta (SPI), son actualmente un campo
de debate que da lugar a muchas preguntas actualmente sin contestar. Por analogía con
lo encontrado en las estrellas binarias, Cuntz et al. (2000), propuso que la SPI podía ser
de dos clases: efectos de marea e interacción magnética. En el desarrollo de este área de
investigación se añadió una tercera clase de SPI debida a la interacción de material eva-
porado del planeta que podría formar estructuras tipo cola cometaria y flujos de material
acretando sobre la superficie estelar (Lanza 2014, Matsakos et al. 2015).
La interacción por efecto de mareas, puede aumentar los movimientos turbulentos
en la fotosfera, causando que los bucles coronales se enreden por los movimientos de sus
puntos de anclaje en la fotosfera, pudiendo desencadenar fulguraciones.
El escenario de la interacción magnética tiene varias variantes. Puede existir una
interacción magnética debida a la reconexión de las líneas de campo de la estrella y el
planeta (Lanza 2008, 2009). Otra variante presentada por Cohen et al. (2009) es que la me-
ra presencia del planeta puede obstaculizar el flujo del viento coronal, y puede alterar la
topología del campo al ser modificada ésta por la superposición de los campos magnéti-
cos estelar y planetario, haciendo que líneas de campo que normalmente deberían estar
abiertas aparezcan cerradas. Una tercera variante de interacción magnética propone un
escenario similar a la interacción de Júpiter con su satélite Io. Júpiter muestra actividad
en forma de auroras causadas por tubos de flujo magnético que conectan con las regiones
polares de Júpiter.
Se han llevado a cabo esfuerzos observacionales para identificar y caracterizar ras-
gos de SPI, incluyendo exploraciones en todos los rangos de longitud de onda, desde el
radio (Zarka et al. 2007, Grießmeier et al. 2007, Hallinan et al. 2013), a los rayos X (Pop-
penhaeger et al. 2010, 2011, Kashyap et al. 2008, Pilliteri et al. 2011), pasando por el UV
(Shkolnik 2013) al rango óptico, pero con resultados diferentes y en ocasiones incompati-
bles.
Shkolnik et al. (2003) aportó la primera prueba de actividad cromosférica modulada
con el periodo orbital más que con el fotométrico para HD 179949. Shkolnik et al. (2003,
2005, 2008) y Walker et al. (2008) relacionan la modulación de las líneas H y K del Ca II
con el periodo orbital con la existencia de manchas calientes en la cromosfera correlacio-
nadas con el movimiento del planeta, para los sistemas ν And, HD 189733, HD 179949
y τ Boo. También ha sido sugerido por Shkolnik et al. (2008) que la SPI puede tener ci-
clos e incluso oscilar entre estados de on y off. Modelos teóricos para intentar explicar la
aparición de estas manchas calientes cromosféricas han sido propuestos por McIvor et al.
(2006), Preusse et al. (2006) y Lanza (2008).
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SPI fotosférica ha sido sugerida por Walker et al. (2008), Pagano et al. (2009), Lanza
(2009, 2011), basada en los flujos fotométricos modulados con el periodo orbital o con el
periodo sinódico del sistema estrella+planeta. En el régimen de los rayos X, los estudios
estadísticos sobre una posible correlación entre la emisión en rayos X de las estrellas vs.
los parámetros orbitales de sus planetas (como el semieje mayor y la masa), han tenido
resultados controvertidos. Kashyap et al. (2008) sugiere que las estrellas con planetas en
órbitas muy cercanas son más activas que las estrellas con planetas distantes. Por el con-
trario Poppenhaeger et al. (2010) and Poppenhaeger et al. (2011) no encuentra ninguna
correlación entre la actividad estelar y la masa o el semieje mayor. De manera téorica,
Cohen et al. (2009) han demostrado la relación por simulaciones MHD, mostrando que la
SPI debería aumentar la luminosidad en rayos X.
Canto Martins et al. (2011) y Krejcˇová & Budaj (2012) extienden a la cromosfera es-
tos estudios estadísticos de una posible dependencia de la actividad estelar con el semieje
mayor y la masa. Mientras que Canto Martins et al. (2011) no detecta una diferencia en la
emisión de las estrellas de tipo espectral tardío con y sin planetas, Krejcˇová & Budaj (2012)
encuentra pruebas estadísticas significativas de que la emisión cromosférica aumenta con
ambos parámetros, la masa y el inverso del semieje. Esto sugiere que los planetas masi-
vos en órbitas cercanas pueden afectar al nivel de actividad cromosférico de su estrella
albergadora.
El material evaporado de la atmósfera del planeta por la acción de la intensa ra-
diación de la estrella, puede condensarse en forma de material tipo protuberancias en
la corona (Lanza 2009), que podría ser detectado por los mismos métodos que los em-
pleados en el estudio de las protuberancias estelares (Collier Cameron & Robinson 1989a,
b).
Algunos autores sugieren un exceso de actividad por fulguraciones en fase con la
rotación del planeta (Shkolnik et al. 2008, Pillitteri et al. 2011, 2014, 2015). A partir de ob-
servaciones en rayos X de HD 189733 Pillitteri et al. (2010, 2011, 2014) detectó fulguracio-
nes que ocurren en una fase similar en 3 épocas diferentes. Estas observaciones sugieren
una conexión entre la frecuencia de fulguraciones y la fase orbital del planeta. Pillitteri
et al. (2011) propone que las fulguraciones podrían surgir de una región activa que está
situada en una localización bien definida en la superficie estelar.
Un review reciente de Lanza (2014) recopila las preguntas abiertas en ese campo y
los modelos teóricos desarrollados para explicar los diferentes resultados observaciona-
les.
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Abstract
Context. BD+20 1790 is a young active, metal-rich, late-type K5Ve star. We have undertaken a
study of stellar activity and kinematics for this star over the past few years. Previous results
show a high level of stellar activity, with the presence of prominence-like structures, spots on the
surface, and strong flare events, despite the moderate rotational velocity of the star. In addition,
radial velocity variations with a semi-amplitude of up to 1 km s−1 were detected.
Aims. We investigate the nature of these radial velocity variations, in order to determine whether
they are due to stellar activity or the reflex motion of the star induced by a companion.
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Methods. We have analysed high-resolution echelle spectra by measuring stellar activity indicators
and computing radial velocity (RV) and bisector velocity spans. Two-band photometry was also
obtained to produce the light curve and determine the photometric period.
Results. Based upon the analysis of the bisector velocity span, as well as spectroscopic indices of
chromospheric indicators, Ca II H & K, Hα, and taking the photometric analysis into account, we
report that the best explanation for the RV variation is the presence of a substellar companion. The
Keplerian fit of the RV data yields a solution for a close-in massive planet with an orbital period of
7.78 days. The presence of the close-in massive planet could also be an interpretation for the high
level of stellar activity detected. Since the RV data are not part of a planet search programme, we
can consider our results as a serendipitous evidence of a planetary companion. To date, this is the
youngest main sequence star for which a planetary candidate has been reported.
Keywords: stars: activity — stars: late-type — stars: individual (BD+20 1790) —
stars: planetary systems
4.1 Introduction
Since the detection of the first planet orbiting a main sequence star, 51 Peg (Mayor &
Queloz 1995), the radial velocity (RV) method has become the most successful technique
for detecting exoplanets because the vast majority have thus far been discovered in this
way (Udry & Santos 2007). This method is especially efficient for giant planets in close-
in orbits owing to the high radial velocities they induce in the host star. The use of the
RV technique to detect exoplanets around young and active stars requires, in addition,
a careful characterization of stellar activity. An active region on the stellar surface can
produce changes in the shape of the spectral lines, thus inducing a subsequent temporal
variation of the RVs that may mimic a planetary reflex motion with a period equal to
the rotational period of the star (Saar & Donahue 1997). Some cases of false planetary
detections are provided by Queloz et al. (2001), Bouvier et al. (2007), Huerta et al. (2008),
and Huélamo et al. (2008). Thus the challenge in using the RV technique to detect young
planets lies in disentangling the increased levels of stellar activity of young stars from the
RV signals of the planets.
There is an absence of planets detected around stars younger than 100 Myr (Seti-
awan et al. 2007, Setiawan et al. 2008). Most RV searches for planetary companions have
focused mainly on stars older than 1 Gyr. Young stars have been omitted from RV sur-
veys until recently. Nevertheless, there has been strong effort by several groups to target
young objects in their RV searches of planetary companions. For example, surveys are
being carried out to focus on both nearby associations of young stars and moving groups
with ages ranging 10–500 Myr. Examples of this include β Pic (12 Myr), UMa association
(300 Myr), Pleiades (100 Myr), IC 2391 (35 Myr), Hyades (700 Myr), Taurus association (2
Myr), ChaI (2 Myr), TWA (10 Myr) (Paulson et al. 2004, Paulson & Yelda 2007, Esposito
et al. 2006, Huerta et. al 2007, Setiawan et al. 2007, Setiawan et al. 2008, Prato et al. 2008).
Positive identification of planetary signatures from these efforts are few, with only two
candidates to date: HD 70573 (Setiawan et al. 2007) and the controversial TW Hya (Seti-
awan et al. 2008). Planets orbiting young stars are particularly valuable as they enable us
to investigate some of the critical questions about the formation of both stellar and plane-
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tary systems. How and at what stage planets form, what the planet formation mechanism
is, and how they evolve are important questions and the study of young planetary sys-
tems will help answer them.
In this paper we report strong evidence of a planetary candidate orbiting the young
and active K5V star BD+20 1790. Section. 2 is an overview of the properties and our
previous studies of this star. The observational strategy and data analysis are presented
in Sect. 3. In Sect. 4 the nature of RV variations is investigated. An orbital solution for the
data is presented in Sect. 5, and Sect. 6 includes a discussion about planetary parameters,
orbital solutions, and the relationship between stellar activity and the planet. Finally, we
summarize and offer some concluding remarks in Sect. 7.
4.2 BD+20 1790: An overview
BD+20 1790 was classified by Jeffries (1995) as a K5Ve star, with a magnitude of V = 9.9.
Mason et al. (1995) identified this star as the optical counterpart of the 2RE J072343.6+202500
EUV source, located in the ROSAT All-Sky Survey. López-Santiago et al. (2006) propose
its membership in the AB Dor kinematic moving group, which has an estimated aver-
age age of 50 Myr. By comparing the equivalent width of Li λ 6708 Å with the spectral
type, López-Santiago et al. (2006) derive an age estimate of 35–80 Myr. The main stellar
parameters for BD+20 1790 are compiled in Table 4.1. We obtained a value for the stel-
lar radius from the measured rotational velocity and photometric period. Our estimated
radius agrees with the previous K5V spectral classification (from Carrol & Ostlie (2007)
tables). By adopting this spectral type, we used the K5V temperature from the Carrol &
Ostlie (2007) tables. In conjunction with the photometric parameters, this enabled us to
derive the luminosity, mass, and surface gravity. Errors in the parameters were estimated
by following the method of propagation of errors; i.e., the uncertainties were calculated
from the errors in the variables involved in the determination of each parameter. No cor-
rellation was assumed between the different variables, in principle independent of each
other. To test that assuming a fixed value for Teff has a non-negligible effect on the error
computation, we investigated whether an error in Teff could translate into uncertainties
of derived parameters. We have considered an input error in Teff∼10 K and analysed the
propagation of Teff error. Based on this analysis, we noticed that not considering the error
in the Teff leads to underestimating the errors in mass and log g, leading to unreliable error
bars for these parameters.
The X-ray luminosity was calculated using the count rates and HR1 hardness ratios
from the ROSAT All-Sky Survey. By combining the conversion factor Cx, computed by
the formula from Fleming (1995), and the distance estimated by Reid et al. (2004), the
stellar X-ray luminosity was calculated as LX = 1.6± 0.5 1029 erg s−1.
We computed a preliminary value of metallicity by using a grid of Kurucz et al.
(1993) ATLAS9 atmospheres and the 2002 version of MOOG1 synthesis code (Sneden
1973). Atmospheric models were constructed with the data given in Table 4.1. We used
1The source code of MOOG 2002 can be downloaded at http://verdi.as.utexas.edu/moog.html
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12 Fe I lines selected from González et al. (2001). We also calculated a value of metallicity
with the 7 Fe I lines in the MOOG Abfind routine. We find an average value of A[Fe]
= 7.82±0.20 which, when assuming a solar value of A[Fe] = 7.52, results in a [Fe/H ] =
0.30±0.20. As mentioned, this is a preliminary value, although compared with the aver-
age metallicity of stars of solar neighbourhood, we still could consider the star as metal-
rich within the error bars.
In a recent paper, Carpenter et al. (2008) derive the temperature, gravity, and metal-
licity for BD+20 1790, and their values are Teff = 4408 K and log g = 4.50, very close to
the corresponding values presented in Table 4.1. We also point out that the difference
between metallicity values may be explained by Carpenter et al. (2008) only assuming a
fixed metallicity of [Fe/H ] = 0.0, but not actually computing it.
The Li I abundances were analysed in standard local thermodynamic equilibrium
(ETL) using MOOG and ATLAS9 in the same way as with the metallicities. Abundances
were derived by fitting synthetic spectra to the data. To determine Li abundances, we
performed a spectral synthesis around the Li I 6707Å resonance doublet, fitting all spectra
between 6702 and 6712 Å, taking into account the relation between Li6 and Li7 isotopes.
We determine an average value of lithium abundance of logN(Li) = 1.03±0.04 (where
logN(Li) = log (Li/H)+12).
To study the stellar activity and the kinematics, we have carried out both spectro-
scopic and photometric monitoring over the past few years: high temporal and spectro-
scopic resolution and two band photometry. The simultaneous study of photospheric
and chromospheric active regions is a powerful tool that allows us to trace, reconstruct,
and model the puzzle of the magnetic field topology, since these active regions are the
fingerprints of magnetic fields (Collier Cameron 2001, Catalano et al. 2002, Frasca et al.
2005, Collier Cameron et al. 2002). Strong chromospheric activity was detected in several
observing runs, described by Hernán-Obispo et al. (2005, 2007). In spite of the rotational
velocity not being very high, vsini ∼10 km s−1 (López-Santiago et al. 2006), all activity
indicators are in emission above continuum, from Ca II H & K to Ca II IRT lines (see
Fig. 4.1).
Through studying the profile line asymmetries of Hα and Hβ lines, prominence-
like structures were detected in the chromosphere of the star (Hernán-Obispo 2005, 2007).
These can be observationally detected as transient absorption features superimposed on
the line profile that are interpreted as cool material embedded in the surrounding hotter
corona and co-rotating with star (Collier Cameron & Robinson 1989a,b, Collier Cameron
& Woods 1992, Jeffries et al. 1993, Byrne et al. 1996, Eibe et al. 1998, Barnes et al. 2000,
Donati et al. 2001). Several completed prominence-like transients have been detected
with durations of a few hours (see Hernán-Obispo 2005 for details). Modelling these
chromospheric phenomenae is an important challenge in this case, because of the detec-
tion of these prominence-like structures in unstable positions, far from equatorial regions
(Ferreira 2000, Jardine et al. 2001, Jardine & van Balegooijen 2006).
In addition, strong large optical flare events were observed. The gradual decay of
the flares was observed for up to 5 hours. Figure. 4.1 compares the activity indicators
for the quiescent and flare states. The energy released is ∼1037 erg, while the released
energy is ∼1029–1032 erg for largest solar flares, thus ranging the flares of BD+20 1790 on
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Figure 4.1: Chromospheric activity indicators. The dashed line indicates quiescent state, while solid line
indicates flare state. From top to bottom and left to right: He I D3 region, Ca II K, Hα, and Hβ
the so-called superflare regime (Rubenstein & Schaefer 2000).
The photometric observations yielded a light curve with evidence of rotational mod-
ulation, the semi-amplitude of which approaches ∆V∼ 0.m06 and indicates the presence
of spots on the surface. The period analysis of the entire set of observations reveals a
photometric period of 2.801 (± 0.001) days, in agreement with the period given by the
SuperWASP photometric survey (Norton et al. 2007). A detailed and completed study
of the chromospheric and photospheric activity characterization will be published in a
forthcoming paper (Hernán-Obispo et al. 2009b, in prep.).
4.3 Observations and data analysis
To characterize active regions at photospheric and chromospheric levels, we carried out
photometric and spectroscopic observations of the target.
4.3.1 Spectroscopic data
The observational strategy was designed to spectroscopically monitor chromospheric ac-
tivity indicators with high temporal and spectral resolution. High-resolution echelle spec-
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Table 4.1: Stellar parameters of BD+20 1790
Parameter Value
Spectral Type K5 V
B − V 1.15
Ma 0.63 ± 0.09M☼
T beff 4410 K
log ga 4.53 ± 0.17
EW (Li)a 110 ± 3 mÅ
Distancee 25.4 ± 4 pc
Agec 35 - 80 Myr
vsinid 10.03 ± 0.47 km s−1
P aphot 2.801 ± 0.001 days
ia 50.41 degrees
Ra 0.71 ± 0.03 R☼
[Fe/H ]a 0.30 dex± 0.20
logN(Li)a 1.03 ± 0.04
LaX 1.6 ± 0.5 1029 erg s−1
La 0.17 ± 0.04 L☼ erg s−1
a This paper
b From Carrol & Ostlie, 2007
c From López Santiago et al. 2006
d From López Santiago 2005
e From Reid et al. 2004
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tra were obtained during four observing runs from 2004 to 2007, detailed in Table 5.2. The
exposure times ranged from 900 s to 1200 s, depending on weather conditions, to obtain
an S/N typically greater than 140 for SARG runs and 80 for FOCES runs. The spectra in
the time series observations were only separated by the CCD readout time, thus enabling
us to obtain the highest temporal resolution possible. Our initial temporal cadence was
designed to detect prominence-like transient features in the Balmer lines. Spectral types
and RV standards were acquired with the same setup and configuration as the target.
These standards were reduced and analysed in the same way as the target. The data were
bias-subtracted, overscan-corrected, and flat-fielded using the standard routines in the
IRAF2 package.
The wavelength calibration was obtained by taking spectra of a Th-Ar lamp. Using
Coudé spectrographs allowed a stable environment for the wavelength calibration, since
flexures are not possible. Details about the spectrographs used can be seen in Pfeiffer
et al. (1998) for FOCES spectrograph and Gratton et al. (2001) for SARG spectrograph.
To enhance the accuracy in calibration, we used about 10–12 lines identified per order,
across all orders for SARG spectra and about 80 orders for FOCES spectra. The orders
were calibrated simultaneously, and the total fit has an rms value typically lower than
0.003 Å. The spectra were normalized by a polynomial fit to the observed continuum.
Heliocentric radial velocities were determined using a weighted cross-correlation
method. The spectra of the star were correlated order by order against spectra of several
RV standards with similar spectral types. Orders with chromospheric features and tel-
luric lines were excluded. We calculated the uncertainties based on the cross-correlation
peak height and the antisymmetric noise as described by Tonry & Davis (1979). Also, by
measuring RVs of the standard stars, we estimated the systematic errors and the accuracy
of the RV measurements with our instrumental setup. The accuracy between standards
for the same run and between runs is less than 0.05 km s−1.
Additional echelle data were acquired in DDT mode at the FOCES spectrograph in
December 2008. The telescope configuration and the setup were identically to previous
FOCES runs, except for two nights in which a different CCD was used. Data were taken
over 10 consecutive nights, but bad weather conditions meant only five nights were ac-
quired. Because of the time limitation in DDTmode, only one RV standard was observed.
4.3.2 Photometric data
The purpose of these observations was to determine the photometric period and to look
for photometric variability. In addition, the study of both light curve and spectrocopy
allowed us to characterize the active regions in the photosphere (Catalano et al. 2002,
Frasca et al. 2005, Biazzo et al. 2007). CCD differential aperture photometry was obtained
using the 2.0 m fully robotic Liverpool Telescope (Steele et al. 2004) at the Observatorio
del Roque de los muchachos in La Palma, Spain. The observations were scheduled in
monitoring mode. We obtained 22 photometric epochs during November and Decem-
ber 2007. Our observational strategy permitted us to obtain a photometric epoch every
2IRAF is distributed by the National Optical Observatory, which is operated by the Association of Uni-
versities for Research in Astronomy, Inc., under contract with the National Science Foundation.
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Table 4.2: Observing runs
Date Telescope Instrument CCD chip Spect. range Orders Dispersion FWHMc N. Obs.
# (Å) (Å/pix) (Å)
29/03-6/04 2004 2.2ma FOCES 2048x2048 24µm Site#1d 3720 - 10850 100 0.04 - 0.13 0.08 - 0.35 19
21-22/11/2004 TNG b SARG 2048x4096 13.5µm EEV 4620 - 7920 52 0.07 - 0.11 0.07 - 0.17 43
15/04/2006 TNG b SARG 2048x4096 13.5µm EEV 4620 - 7920 52 0.07 - 0.11 0.07 - 0.17 14
2-5/10/2007 2.2ma FOCES 2048x2048 24µm Site#1d 3720 - 10850 100 0.04 - 0.13 0.08 - 0.35 10
12-13/12/2008 2.2ma FOCES 2048x2048 15µm LORAL#11i 3830 - 10850 96 0.03 - 0.07 0.09 - 0.26 2
19-21/12/2008 2.2ma FOCES 2048x2048 24µm Site#1d 3620 - 7360 100 0.04 - 0.13 0.08 - 0.35 3
a 2.2 m telescope at the German Spanish Astronomical Observatory (CAHA) (Almería, Spain).
b 3.58 m Telescopio Nazionale Galileo (TNG) at Observatorio del Roque de los Muchachos (La
Palma, Spain).
c The spectral resolution is determined as the FWHM at the arc comparison lines ranges.
3 nights on average. Each epoch consisted in alternating r′ and g′ exposures3, thereby
obtaining quasi-simultaneous two-band photometry. Custom-made software4 was used
to automatically extract the photometry. By analysing intra-night scatter, we can infer a
photometric accuracy of 3 mmag and 4 mmag per exposure (r′ and g′ bands, respectively,
see Fig. 4.2). We fit the best sine-wave model to the photometry bymany periods between
0.1 and 50 days, on both bands. Plotting the post-fit residuals as a function of the period,
a very strong minimum on the post-fit residuals is found at 2.801 ± 0.001 days in both
bands (see Fig. 4.3). We note that the period and the amplitude are similar with those
given by the SuperWASP survey (Norton et al. 2007).
The different amplitude in each band is consistent with large spot or spot group
covering at least 4% of the surface. As can be seen in Fig. 4.2, the amplitude is greater at
shorter wavelength, i. e. at g′ band in this case. This colour variation is correlated with
variation in magnitude. The star appears redder when fainter, at minimum light and
therefore bluer when brighter, at maximum light. The full analysis of the photometry and
its relation to the star activity requires simultaneous discussion with the spectroscopic
data, and a more detailed study of the star will be presented elsewhere (Hernán–Obispo
et al. 2009b, in prep.)
4.4 The nature of the RV variations
Variations in the RV peak-to-peak amplitude of up to ∼2 km s−1 were observed during
all the observing runs. These variations are significantly greater than the individual mea-
surement errors (0.10 to 0.20 km s−1) or the systematic error (0.05 km s−1), even when we
consider the scatter between runs with different spectrographs and setups.
3Sloan r’ and g’ filters were used
4ATP, Automatic TATOOINE Photometry. http://www.am.ub.es/∼anglada/atp/atp_testing.htm

































Figure 4.2: Photometry phased to the 2.801 days period. A linear trend and a zero point have been sub-
tracted to both bands. The residuals with respect to a simple sine-wave model are shown in the lower
panel.





















Figure 4.3: Postfit residuals to the photometry as a function of the period. The sharper minima correspond
to the 2.801 day period in both bands. The RVs period is marked in grey to illustrate the absence of related
photometric signals.
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Table 4.3: Radial velocity


















a From López-Santiago 2005
4.4.1 Searching for periodical signals on RV
A Least squares periodogram (see Appendix A) reveals one very significant peak at 7.783
days (see Fig. 4.4a). The data set contains 91 independent RV measurements. However,
many of them are clustered groups of a few hours. The values we used to generate the
periodogram and for orbital fitting (shown in Table 4.3), were averaged on a nightly basis.
Figure. 4.4b shows the empirical false alarm probability (FAP) as a function of the power.
The 7.783 days peak has an FAP of 0.35%.
It is worth noting that the RV period is longer than the photometric period. Never-
theless, to test that the RV period could arise from rotational modulation, we searched for
significant frequencies in the data points of the photometry. There is no significant power
at the RV period, and no secondary peaks are found in the aliasing frequencies of the RVs
or the photometric period after the main signals are removed. To illustrate the absence of
related photometric signals, wemarked the RV period in Fig. 4.3, which shows the post-fit
residuals of photometric data. In addition to this, there is no signal at photometric period
in the RV data, as can be seen in Fig. 4.4a, which shows the RV periodogram.
4.4.2 Stellar activity jitter
It is well known that spurious RV variations can be induced by stellar activity, especially
because of changes in the profile of spectral lines caused by the presence of active regions,
the so-called stellar jitter (Saar & Donahue 1997, Saar 2009). The high level of activity
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Figure 4.4: a. Up: Least-squares periodogram of the nightly averaged radial velocity measurements. The
7.78 days peak has a FAP of 0.35%. The dotted horizontal line illustrates a FAP lower than 1% and the
dashed horizontal line a FAP lower than 5%. b. Down: Empirical FAP as a function of the power (red line).
The grey bars illustrate the distribution of false alarms with an arbitrary normalization used to derive the
empirical FAP. The Y axis is on a logarithmic scale.
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Figure 4.5: Bisector velocity span vs. radial velocity for all the observing runs. Symbols represent the
different runs: stars for FOCES 04A, diamonds for SARG 04B, circles for SARG 06A, and triangles for
FOCES 07B.
detected in BD+20 1790, induced us at first to relate RV variations with active regions.
Since we ruled out the possibility of variations due to systematic errors or any seasonal
effect, the main concern was to determine whether stellar activity was responsible.
It is widely accepted that the relationship of bisectors of the cross-correlation func-
tion (CCF), and RV is a powerful method of determining whether the RV variation may
be caused by stellar activity or a planetary companion (Queloz et al. 2001, Martínez-
Fiorenzano et al. 2005). The CCF was determined by the same procedure as for the RV
case, computing it for the regions that include the photospheric lines, which are more
sensitive to spot being present, while excluding chromospheric lines and telluric lines.
The bisector inverse slope (BIS), defined as the difference of the average values of the top
and the bottom zones, was computed to quantify the changes in the CCF bisector shape
by using the method described by Queloz et al. (2001). In choosing the span zones, we
avoided wings and cores of the CCF profiles, where errors from bisector measurements
are large. In Fig. 4.5 it can be seen that there is a lack of correlation between the BIS and
RV variation for all the observing runs. This indicates that the RV variations do not come
from variations in the asymmetry of the photospheric lines profile, and subsequently not
due to stellar activity variations. The least squares periodogram of bisectors shows two
tentative peaks around 2.8 days, as shown in Fig. 4.6.
We estimated the stellar jitter from Santos et al. (2000), which considers the Ca II
H & K index. Assuming an average value for Ca II H & K index of about -4.2 and by
using Eq. [4], we derived a value for the stellar jitter of up to 10 m s−1. This stellar jitter is
added in quadrature to the RV error. As an additional test, we investigated the variation
of stellar activity indicators, especially those that are ascribed to plage-like structures on
the chromosphere, such as Balmer lines, Ca II H & K, and Ca II IRT. The emission flux
for these lines in active stars usually shows a periodic modulation (and subsequently the
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Figure 4.6: Periodogram for bisectors of all runs.
spectroscopic indices), which is most likely caused by rotational modulation of plage-
like structure emission. As is shown in Sect. 2, all chromospheric activity indicators are
in emission above the continuum, indicating a very high level of activity. To avoid the
photospheric contribution to the spectral profiles, we applied the spectral subtraction
technique described in detail by Montes et al. (1995). This technique makes use of the
program STARMOD developed at Penn State University (Barden 1985) and later modifi-
cated by Montes et al. (1995). Also, to control the error and minimize the uncertainties,
some routines of the astronomical data reduction package REDucmE5 developed at the Uni-
versidad Complutense de Madrid (Cardiel 1999) were used. In these subtracted spectra,
spectroscopic indices have been defined and computed following Saar & Fisher (2000),
Küster et al.(2003), and Bonfils et al. (2007). Both Ca II IRT and Ca II H & K indices were
only determined for FOCES runs, due to the wavelength range coverage of the spectro-
graph. To avoid contamination from telluric lines, we only considered the 8662ÅCa II IRT
line. We searched for periodic signals in the spectroscopic indices by computing their least
squares periodograms. Figure. 4.7 shows the variation with time (orbital phase folded in
this case) for Ca II IRT, Ca II H & K, Hα, and Hβ indices. The corresponding computed
periodogram shows more noise rather than a clear signal. This result is also seen in the
indices figures as a non-modulation of the activity index. As an example, Fig. 4.8 shows
the periodogram for the Hα index.
As pointed out by Walter (1994), the rotational modulation of chromospheric lines
5http://www.ucm.es/info/Astrof/software/reduceme/reduceme.html
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due to plages is not always detectable in very active stars. Furthermore, in this case the
flares could contaminate the data, masking the actual period of variation of the indices.
To investigate this possibility we removed the data affected by flare events. Because of the
different wavelength range coverage of spectrographs, we considered only Hα and Hβ
indices. For the Hα index, we found a tentative rotational modulation with a period of
2.77 days, similar to the photometric period (see Fig. 4.9). However, the postfit residuals
show in Fig. 4.10 that this could be a misleading signal, even pure noise. For Hβ index, no
clear modulation has been found. The lack of variability of BIS and spectroscopic indices
with RV period and the absence of a photometric period larger than 2.8 days strongly
support the planetary companion hypothesis.
4.4.3 RV wavelength dependence
Desort et al. (2007) (hereafter D07) point out that the colour dependence (with wave-
length) of the RV peak-to-peak amplitude with spots can be used as a diagnostic to dis-
tinguish between stellar activity or planetary companions. Because the contrast between
spots and the surrounding photosphere is greater in the visible than at IR wavelengths, it
is expected that an attenuation of RV amplitude would be seen towards red wavelengths.
Observationally this effect has been shown by e.g. Martín et al. (2006), Huélamo et al.
(2008), and Prato et al. (2008). If the RV variations stem from a planet, the RV amplitude
should be the same in every wavelength range. We investigated a possible chromatic de-
pendence by computing the RV in two different ranges of wavelength, one for red and
near-IR wavelengths (7650 to 10000 Å) and the other for blue (4300 to 4800 Å). The result-
ing RV peak-to-peak amplitude is 2.19±0.20 km s−1 for the near-IR range and 2.20±0.20
km s−1 for the blue range. The values differ by only 0.5% and agree within the uncer-
tainties. Additional RV infrared follow-up can allow us to confirm this. In a forthcoming
paper (Hernán–Obispo et al. 2009d, in prep.), we will present the first results of the study
of the RVs of BD+20 1790 in the near-IR range.
4.4.4 RV variation by empirical spots and plages?
To estimate an order of magnitude of the expected RV amplitude due to spots, we used
empirical relations derived by Saar & Donahue 1997 (hereafter SD97) and D07. These
relations connect the RV amplitude with the spot filling factor fs and vsini. We consid-
ered both relations by D07 and SD97, because D07 relations take the spectral type and the
whole spectral range into account (except telluric and chromospheric lines) to compute
the empirical RV, whereas SD97 uses a single line and G5V spectral type. Using Eq. [1]
of SD97, we computed an amplitude of up to 575 m s−1 and by using D07 Eq [5] we sim-
ilarly estimated an amplitude of up to 600 m s−1. As mentioned, these results are taken
as a quantitative estimation. There are more effects that are not taken into account here,
such as the spot location at stellar surface given by the colatitude θ and the spot temper-
ature. SD97 Eq. [1] and D07 Eq. [5] considered the simple case of an equatorial spot,
but SD97 assumed a Tspot = 0 K and D07 assumed a spot temperature 1000 K cooler than
the photosphere. The difference between the RV amplitude derived from both equations
could be caused by this different spot temperature.
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Figure 4.7: Spectroscopic index for chromospheric activity indicators, phased folded orbital period. From
top to bottom: Hα (squares), Hβ (circles), Ca II IRT (triangles) and Ca II H & K (stars). The dashed line is
indicating the quiescent state. Error bars for indices are about 0.001
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Figure 4.8: Periodogram for Hα index.
Figure 4.9: Hα index for the data without flare events, including a modulation with a period of about 2.77
days, similar to the photometric period.
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Figure 4.10: Postfit residuals to Hα index for no-flare data as a function of the period.
On the other hand, we can estimate the spot filling factor that could produce the RV
signal of our data. We considered an average semi-amplitude of 1 km s−1. The fs esti-
mated from SD97 is therefore 23%, while D07 indicates 19%. The fs measured from pho-
tometric variation is about 4%. These results indicate that the spot filling factor needed to
explain the RV variation purely due to spots does not agree with the photometry.
Saar (2003) and Saar (2009) made significant efforts to model plage-induced RV jitter.
Although the models are mostly applicable to solar-like stars, we could estimate the plage
filling factor fp that could produce the RV signal by using the Saar (2009) equation that
connects the RV amplitude with vsini > 6 km s−1. This estimated fp is about 70%, which
strongly suggests that the RV variation does not come from chromospheric plages.
4.4.5 The RV signal be without a planet
Empirical relations derived by SD07 and D07 do not take the chromatic effect of spots
on the RV signal into account. We therefore investigated how much RV signal would be
expected in the absence of a planet and the degree of RV attenuation with wavelength
(assuming the RVs come from cool spots). To quantify the attenuation if the cause of
variations were spots, we tried to investigate how much spots affect the line profiles.
However, BD+20 1790 has a low vsini to model the photosphere by generating Doppler
imaging spot maps. To carry out a realistic approximation to the problem, we constructed
realistic spot maps by using the spectra of another star with similar characteristics, LO
Peg, which is widely studied in the literature, and its photospheric activity is well-known
(Jeffries & Jewell 1993, Jeffries et al. 1994, Eibe et al. 1998, Eibe et al. 1999, Barnes et al.
2005). LO Peg is a K5V–K7Ve star, identified by Jeffries & Jewell (1993) as a member of the
Local Association, with an estimated age of 20–30 Myr. Jeffries et al. (1994) determined
the inclination to be 50◦. The level of activity is similar to BD+20 1790, but LO Peg is a
rapid rotator (vsini ∼69 km s−1). The LO Peg photometry suggests a spot filling factor of
up to 1.5%.
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Figure 4.11: Radial velocity amplitude variation with wavelength, computed for LO Peg profiles
Using the Doppler imaging program, DoTS (Collier Cameron 1997), and an input
starspot image derived for LO Peg (Barnes et al. 2005), we generated a set of line profiles
for a star with vsini = 10 km/s (i.e. matching that of BD+20 1790) over a complete rotation
phase. The profiles thus contain asymmetries due to starspots from the observed LO Peg
image. We used appropriate temperatures for the BD+20 1790 photosphere and estimated
at spots possess temperatures that are up to 1000 K cooler. Profiles were generated for the
three different wavelengths of 4000 Å, 6717 Å, and 10000 Å. The radial velocity variations
were then calculated to estimate the relative amplitudes due to spot induced variations
at each of the three wavelengths.
The RV attenuation with wavelengths relative to 4000 Å is 16% at 6717 Å and about
30% at 10000 Å , as illustrated in Fig. 4.11. When as a first approach assuming the same
fs for LO Peg and BD+20 1790, the RV signal for BD+20 1790 should be about 1.5 km s−1
at 10000 Å. However, in Hernán–Obispo et al. 2009d (in prep.), we find only about 0.5%
attenuation in the near-IR region relative to the visible, 6717 Å region. This result is an
additional argument favouring support the existence of the planetary companion.
4.4.6 RV jitter from flares
We estimated the rate of the flare’s occurrence as the fractional amount of the total ob-
serving time (for all runs) where a flare was detected. Thus, we get a flare occurrence
frequency of∼ 40%. This higher rate raises the question of howmuch RV jitter we should
expect from large flares, if any. Saar (2009) presents the first approach to this issue, con-
cluding that RV jitter due to flare occurrence would be non-negligible, although it would
probably be a stochastic jitter component. Chromospheric activity indicators exhibited an
enhancement at flare state, the broad emission of Balmer lines, and He I D3 in emission
being the most notable features (see Fig. 4.1). As pointed out by Saar (2009), although
these lines are excluded when we measure RV, it is possible that a significant core filling
in photospheric lines occurs when there is a flare event. The cause could be upper pho-
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Figure 4.12: Up: Hα index vs. BIS. The dashed line indicates the quiescent state. Down: Hβ index vs. BIS.
Error bars for the indices are about of 0.001.
tospheric heating. Results by Houdebine (1992) state that heating is propagated down to
low photospheric levels.
A second related problem is the effect of large flares on BIS. While it has not been
studied until now, it is expected to bemore pronounced, since bisectors are more sensitive
to changes in line profiles. To our knowledge it is being reported here for the first time.
Figure. 4.12 a shows the relationship of Hα index to BIS, and higher values for Hα index
indicate the occurrence of a flare event. It is seen that the scatter for BIS is higher when
a flare occurs. Outliers at quiescent state correspond to a low S/N rate. Similar BIS
behaviour is seen in Fig. 4.12 b, which shows the Hβ index vs. BIS.
4.5 Orbital solution for BD+20 1790 b
We computed the orbital solution for the RV data using a standard Keplerian fit with the
RV period estimated by the least squares periodogram. The fit was obtained first by only
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Figure 4.13: Radial velocity variability of BD+20 1790. a. Up: Circular orbit. b. Down: Eccentric orbit.
Values marked with circle symbol represent FOCES runs except stars that represent DDT FOCES 08B run.
Diamond symbols are for SARG runs.
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Figure 4.14: Radial velocity variation of BD+20 1790 computed considering only the data that are not af-
fected by flares. Circle symbol represent FOCES runs except that stars represent DDT FOCES 08B run.
Diamond symbol are for SARG runs.
considering the FOCES data, averaged by night, in order to avoid intranight scatter. After
this, we added the SARG data to improve the fit. The results for the fit considering only
FOCES data or all data from the two spectrographs were compatible within uncertainties.
With the addition of RVsmeasured inwinter 2008 (DDT FOCES 08b run), the least squares
periodogram is strikingly improved, and the 7.78 day peak clearly dominates the power
spectrum. Attempts to perform a Keplerian fit using the second and the third highest
periodogram peaks produced significantly worse folded curves. We also fitted the RV set
computed by López–Santiago (2005). A first fit (see Fig. 4.13a) derives a close-in massive
planet (a = 0.066 AU, M2 sin i = 6.54Mjup) in a circular orbit (e = 0.05) with a rotational
period of 7.7834 days and a reduced χ2 of 1.07. Alsowe present a second fit (see Fig. 4.13b)
with the same period for an eccentric orbit (a = 0.066 AU, M2 sin i = 6.15Mjup, e = 0.14,
χ2 = 0.997). Sampling of the data means we cannot discard a possible eccentric orbit.
Orbital elements for both solutions are compiled in Table 4.4 and discussed in the next
section.
As an additional test, we computed the orbital solution by removing the data af-
fected by flare events. The fit derives a solution (a = 0.066 AU, M2 sin i = 6.54Mjup,
e = 0.01, K = 0.91 km s−1) compatible with the solution when considering all the data.
The fit is presented in Fig. 4.14.
4.6 Discussion
The lack of a relation between the BIS and spectroscopic indices with the RV period, as
well as the different RV and photometrical period strongly suggest that the RV varia-
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Table 4.4: Orbital parameters of BD+20 1790 b
Parameter Solution 1 Solution 2
Porb 7.7834 ± 0.0004 7.7834 ± 0.0004 days
T aconj 3085.8 ± 0.5 3086.30 ± 0.18 HJD
a 0.066 ± 0.001 0.066 ± 0.002 AU
e 0.05 ± 0.02 0.14 ± 0.04
K 0.93 ± 0.03 0.84 ± 0.06 km s−1
γ 8.22 ± 0.01 8.12 ± 0.04 km s−1
ω 200.4 ± 21.8 120.7 ± 14.0 degrees
M2sini 6.54 ± 0.57 6.15 ± 0.59 Mjup
rms 138.9 132.3 m s−1
χ2 1.071 0.997
a Time of periastron passage
tions come from to a planetary companion. However, it is possible that the RV variations
actually come from a combination of phenomena (activity and planet).
Stellar magnetic activity may be influenced and enhanced by the presence of a close-
in giant planet, as proposed by Cuntz et al. (2000), Cuntz & Shkolnik (2002), and Lanza
(2008). Thus, this planetary companion could explain the high level of stellar activity de-
tected. In a recent paper, Lanza (2009) proposes a new model that predicts the formation
of prominence-like structures in very highly active stars with close-in giant planets. Also,
as presented in Sects. 2 and 4.6, the large flares, with energy releases in the superflare
regime, and the high rate of flare ocurrence could find a source in addition to stellar ac-
tivity in the reconnection of the stellar coronal field as the planet is moving inside the
Alfvén radius of the star (Ip et al. 2004). In a forthcoming paper, we explore in detail
these possible star-planet interactions (Hernán–Obispo et al. 2009c, in prep).
In addition, as suggested by the statistical analysis by Kashyap et al.(2008), the X-ray
flux from stars with close-in giant planets is on average 4 times greater than those with
more distant planetary companions. For the ‘close-in’ subsample, the X-ray luminosity is
LX = 1028.5 erg s−1 on average. The X-ray luminosity of BD+20 1790 is 5 times brighter
than this average, which is consistent with chromospheric and X-ray emission induced
by the massive close-in companion (Lanza 2009).
Even though the stellar activity could swallow the RV signal of a planetary com-
panion, we can detect it for BD+20 1790 b since it is a massive planet. The RV variation is
large enough even though the RV accuracy is typically about 150 m s−1.
Because of observational strategy (the data are not part of a planet-search program),
the eccentricity is poorly constrained. Indeed there is no “a priori" reason to discard an
eccentric orbit since the computed circularization time scale reaches several Gyr, but more
data is required to properly characterize the eccentricity. RV optical and infrared follow-
up over twice the RV period will enable us to constrain the orbital solution, as well as
to confirm the presence of the planet. More massive exoplanets M2 sin i ∼5Mjup with
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orbital periods longer than about 6 days have eccentricities that are significantly higher
than lower mass planets (Udry & Santos 2007). Another possibility is that additional
undetected, longer period planets are maintaining the eccentricity of BD+20 1790 b. Both
situations are discussed in detail by Wu & Murray (2003).
It is worth noting, however, that the star is metal-rich, as presented in Sect. 2. A cor-
relation between stellar metallicity and planet mass is reported by e.g. Santos et al. (2001),
Fischer & Valenti (2005), and Guillot et al. (2006). Massive planets tend to form around
metal-rich stars; i.e., planets that orbit metal-rich stars also have higher mass cores.
Compared to other planets of similar masses and orbits6 and considering the statistical
results described in recent reviews (Udry & Santos 2007), BD+20 1790 b does not ex-
hibit unusual characteristics, except for its young age and its relatively high mass. We
used a complimentary method to determine the stellar age fromMamajek & Hillenbrand
(2008) (hereafter MH08), which uses the fractional X-ray luminosity, RX = LX/Lbol. MH08
demonstrate that RX has the same age-inferring capability as the chromospheric index
R′HK . By using their Eq. [A3], we estimated an age for BD+20 1790 of up to 35 Myr. Con-
sidering a value for logR′HK = -4.2 on average, we can also estimate the age with the new
relation proposed by MH08, by Eq. [3]. We computed an age of up to 58 Myr. These
values are in agreement with the range estimated by López-Santiago et al. (2006).
Lowrance et al. (2005) include this star BD+20 1790 in a coronographic survey of
substellar companions using the coronograph on NICMOS/HST and the 200-inch Hale
Telescope (Palomar Osbservatory). No companions were found beyond 10AU.However,
the orbital solutions we find suggest a semi-major axis below 0.1AU, clearly beyond their
resolving capabilities.
Great care must therefore be taken when extrapolating properties of early stellar
evolution stages from the characteristics of the later stages, since the current knowledge
about planetary system evolution is still somewhat speculative. The diversity exoplanet
properties requires that we rethink our ideas on planet formation and migration scenar-
ios. Planets discovered around young stars could be the missing link that reconstructs the
scenarios between exoplanets and protoplanetary disks. Indeed, further study of BD+20
1790 b has the potential of improving our understanding of planetary systems at early
evolutionary stages.
4.7 Conclusions
This paper describes the investigation of RV variations for the young and active K5V star
BD+20 1790. Based upon the analysis of the BIS of the CCF, as well as activity indica-
tors and photometry, a planetary companion is shown to be the best interpretation. The
orbital solution results in a companion with a mass in the planetary regime. No photo-
metric period longer than 2.8 days strongly supports the planetary origin of the observed
RV variations. Two solutions for the orbit are computed and discussed. The presence of
a close-in massive planet could also be an explanation for the high level of stellar activity.
6Observational data for the more than 370 exoplanets are compiled on the Extrasolar Planets Encyclopaedia
(http://exoplanet.eu), mantained by J. Scheneider
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Since the RV data are not part of a planet search programme, we can consider our results
as serendipitous evidence of a planetary companion. Indeed additional RV optical and
infrared follow-up will enable us to constrain the orbital solution, as well as confirm the
presence of the planet. This is thus far the youngest main sequence star for which a plan-
etary candidate has been reported.
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Appendix A: Periodogram
We use a least squares periodogram approach to identify and visually illustrate the rel-
evant periods in the data. It differs from the more classic Lomb-Scargle periodogram
(Scargle 1982) in a few key aspects. For a given period P , a linear model of the form
vr = γ + A cos (2π/P t) + B sin (2π/P t) is fitted using a weighted least square to the data,
and the χ2 of the residuals is obtained. The χ2 minima reveal the candidate signals of
interest. One can represent the root mean square of the residuals (RMS) with respect to
the period to show the relevant periods as minima. (This approach is used to illustrate
the photometric periods in Fig. 4.3.) To recover a more familiar view of a periodogram,
one can compute the Power of each period P as
Power(P ) =











that follows a Fisher-F Distribution with 2 and nobs − 3 degrees of freedom and can be
used to obtain a first hint of the FAP of a given solution. This definition of the power
measures how much the χ2 of the fit improves when a sinusoid of period P is included
(see Cumming 2004 for a more detailed description).
Since analytical approaches tend to give optimistic confidence levels, it is desirable
to obtain the FAP of a solution empirically. To make this, we generate a large number of
synthetic datasets (105) with the same sampling cadence (same dates) but only contain-
ing random noise. Then, for each realization, we compute the least squares periodogram
and find the period with higher power, which will be a false alarm. A histogram of false
alarms as a function of the Power is obtained and its complementary cumulative distri-
bution gives the FAP of a given peak in our signal. The least squares periodogram of the
RVS data and its associated empirical FAP probability distribution are shown in Fig. 4.4.
Compared to the Lomb-Scargle periodogram, this approach allows a proper weighting of
each observation and can be easily generalized to include other time-dependent effects in
the signal at the period search level.
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Abstract
Context. In a previous paper we reported a planetary companion to the young and very
active K5Ve star BD+20 1790. We found that this star has a high level of stellar activity
(logR′HK=-3.7) that manifests in a plethora of phenomena (starspots, prominences, plages,
large flares). Based on a careful study of these activity features and a deep discussion
and analysis of the effects of the stellar activity on the radial velocity measurements, we
demonstrated that the presence of a planet provided the best explanation for the radial
velocity variations and all the peculiarities of this star. The orbital solution resulted in a
close-in massive planet with a period of 7.78 days. However, a paper by Figueira et al.
(2010) questioned the evidence for the planetary companion.
Aims. This paper aims to more rigorously assess the nature of the radial velocity mea-
surements with an expanded dataset and new methods of analysis.
Methods. We have employed Bayesian methods to simultaneously analyse the radial ve-
locity and activity measurements based on a combined dataset that includes new and
previously published observations.
Results. We conclude that the Bayesian analysis and the new activity study support the
presence of a planetary companion to BD+20 1790. A new orbital solution is presented,
after removing the two main contributions of stellar jitter, one that varies with the photo-
metric period (2.8 days) and another that varies with the synodic period of the star-planet
system (4.36 days). We present a new method to determine these jitter components,
considering them as second and third signals in the system. A discussion on possible
star-planet-interaction is included, based on the Bayesian analysis of the activity indices,
which indicates that they modulate with the synodic period. We propose two different
sources for flare events in this system: one related to the geometry of the system and the
relative movement of the star and planet, and a second one purely stochastic source that
is related to the evolution of stellar surface active regions. Also, we observe for the first
time the magnetic field of the star, from spectropolarimetric data.
Keywords: Methods: Statistical – Techniques: Radial velocities – stars: activity –
stars: individual (BD+20 1790) – stars: planetary systems
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5.1 Introduction
The quest for planets around other stars has become one of the most successful and pro-
ductive fields in Astronomy. Since the surprising discovery of 51 Peg b by Mayor &
Queloz in 1995, the ever increasing rate of newly reported planets 1 has revealed a large
variety of new and strange worlds, in some cases very different from the ones in our Solar
System.
The exoplanetary zoo includes a wide range of properties and orbital configura-
tions even challenging the theories of planetary formation and evolution (Udry & Santos
2007; Mordasini et al. 2009a, b). One of the most unexpected varieties of these “exo-
worlds" were massive planets in close short orbits around their host stars, the so-called
Hot Jupiters. Detection techniques such as the radial velocity (RV) method are especially
sensitive to these massive exoplanets. Unfortunately, they are also sensitive to the effect
of stellar activity. The imprint of a spot in the RVvariations couldmimic a planetary reflex
motion with a period near to the stellar rotational period (Saar & Donahue 1997, Desort
et al. 2007). This effect is more pronounced when studying young and active stars, in
which the magnetic field and the phenomena related to it seem to occur on a more en-
hanced scale (see e.g. Hall 2008). The contamination by stellar activity could swallow the
signal from a potential planetary companion and also provide false planetary detections
(Queloz et al. 2001, Huélamo et al. 2008). Hence, a detailed study and characterization of
stellar activity, to achieve a deeper understanding of its effects, are critical for disentan-
gling the origin of the RV variations.
The analysis of observations based on the law of conditional probabilities, i.e. Bayes’
rule, has become one of the most powerful tools in extracting weak signals of planetary
companions from noisy data (e.g. Gregory 2007a, b, Tuomi & Kotiranta 2009, Tuomi et al.
2011, Tuomi 2012, Tuomi et al. 2013, Jenkins et al. 2013, Jenkins & Tuomi 2014, Tuomi et
al. 2014). The method enables us to equip each model with a probability of it being cor-
rect with respect to the other models given the observations (e.g. Ford & Gregory 2007).
In addition, it is possible to receive approximations for the probability distributions of
model parameters using the various posterior sampling techniques. All of these allow
one to determine reliable and robust results from noisy data.
In this paper we present a simultaneous and complementary Bayesian analysis of
the RVs and the chromospheric activity indices of BD+20 1790. Both are measured from
the same spectra. The goal is to check whether the signal of the planetary companion
proposed is still detected or is an artefact (artificial signal due to the sampling of the
observations).
We model the measurement noise as in Tuomi et al. (2011, 2013, 2014), and do not
make any assumptions regarding its magnitude in the different datasets from the various
telescope-instrument combinations. As pointed out by Saar (2009) the stellar jitter is the
sum of several components, caused by the different activity features (spots, plages, flares,
...), stellar convection, etc. In addition to all these possible jitter sources, the stellar mag-
netic field configuration evolves and changes with time. In the "classic way" the stellar
1exoplanet.eu
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jitter is fixed and determined from empirical equations that might underestimate or over-
estimate it, and consider only one source for the stellar jitter, mainly summarized with
the log R′HK index. We present a new way to determine the stellar jitter without making
any assumption about the jitter values. We determine that the RV variations come from a
combination of three signals, where the main signal corresponds to the component from
the planetary companion and the two others are related to activity.
The paper is organized as follows. A review of stellar and planetary companion
properties and our previous work is summarised in Sect. 2. New photometric, spec-
troscopic and spectropolarimetric observations are shown in Sect. 3. The results of the
combined Bayesian analysis of RV and activity indices are provided in Sect. 4. The new
orbital solution for BD+20 1790 system is presented in Sect. 5. Results are presented in the
context of a star-planet interaction scenario in Sect. 6. Finally, our results are discussed in
Sect. 7 and summarized in Sect. 8.
5.2 BD+20 1790 system: previous works
BD+20 1790 is a young exceptionally active K5Ve BY Dra late-type star. Main properties
are detailed at Table 5.1. In our previous studies (Hernán-Obispo et al. 2005, 2007, 2010,
López-Santiago et al. 2006, 2010), BD+20 1790 shows a high level of stellar activity that is
manifested in a plethora of phenomena at different atmospheric layers.
We detected strong chromospheric emission, as suggested by all the chromospheric
activity indicators being in emission above continuum (from Ca II H& K to Ca II infrared
triplet). The Ca II H & K lines do not show clear evidence of a strong absorption feature
with an emission reversal core, as seen in other active stars. Instead these lines always
appeared in emission, indicating strong chromospheric heating (see Fig.5.1). The average
logR′HK=-3.7, computed considering all the data, with and without flare state, is greater
than that for Corot-2A, which is cited as one of the most active stars hosting a planet
(Schröter et al. 2011).
Prominence-like structures were detected at latitudes far from the equatorial plane
(Hernán-Obispo et al. 2005), as well as plage-like structures. From the modulation of the
photometric light curve we reported the presence of photospheric spots, with amean spot
filling factor (fs hereafter) up to 9%. We detected large energetic flares (energy released
up to 1037 erg) with a temporal decay of more than 3 hours, and a high rate of occurrence.
The X-ray luminosity of BD+20 1790, logLX=29.2, is high if we take into account that for
K stars of similar youth the estimated logLX is about 28.8. This excess of X-ray emission
could be related to large flares.
In comparison with objects with the same spectral type, rotational velocity (vsini)
and age range, BD+20 1790 presents a very high level of stellar activity. We compare
the activity of this star with a large catalogue of single and binary stars collected and
characterized by Montes et al (2001), López-Santiago et al. (2006), López-Santiago et al.
(2010), López-Santiago (2005), Gálvez-Ortiz (2005). BD+20 1790 has a level of activity
greater even than the binary systems in the catalogue.




Figure 5.1: An example of Ca II H & K lines for BD+20 1790 at quiescent state. Both lines appear always in
strong emission over continuum, and do not show the reversal emission observed in other active stars.
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The overall picture shows that the magnetic field of this star is a complicated puzzle
to piece together.
López-Santiago et al. (2006) proposed its membership to the AB Dor moving group,
with an estimated age-range between 35-80Myr, using the equivalentwidth of Li I 6707Å.
We note here that there is a parallel debate in the literature about the age of the AB Dor
moving group and the AB Doradus quadruple system itself. Age estimations range from
30 - 70 Myr, comparable with the youngest known open clusters (Zukerman et al. 2004,
Lopez-Santiago et al. 2006, Close et al. 2007); to 150 Myr, coeval with the Pleiades open
cluser (Luhnman et al. 2005, Ortega et al. 2007, da Silva et al. 2009, Barenfeld et al. 2013).
For the AB Doradus system itself ages proposed ranged from 40 - 50 Myr (Guirado et al.
2011) to 50-100 Myr (Janson et al. 2007).
From Mamajek & Hillebrand (2008; MH08), by using the fractional X-Ray luminos-
ity RX , we inferred an age of up to 35 Myr for BD+20 1790. Also, from MH08 Eq [3], age
can be estimated from logR′HK . Considering a mean value at quiescent state for logR
′
HK
of -4.1, we determined an age of up to 58 Myr. An additional estimation can be obtained
by using gyrochronology. From the MH08 relations, that improved the ones in Barnes
(2007), we derived an age of up to 38 Myr.
From the analysis of 91 RV data points taken in different epochs spanning six years,
a careful study and deep discussion about the effects of the stellar activity on the RVmea-
surements, we proposed in Hernán-Obispo et al. (2010) (hereafter Paper I) the existence
of a planetary companion to explain both the RV variations and the high stellar activity
level. Readers are referred to Sect. 4 in Paper I for further details on that study and the
discussion on the nature of RV variations. The Keplerian fit of the RV data yielded a so-
lution for a close-in massive planet, with a period of 7.78 days and aM sin i ≈ 6 M J .
Figueira et al. (2010) (hereafter F10) questioned the planet candidate, providing new
RV data obtained with CORALIE, that span 55 days between December 2009 to February
2010. They carried out two campaigns (of 21 and 8 days respectively); finding RV ampli-
tudes significantly different from those reported in Paper I, up to 230 m s−1 peak-to-peak
for Set 1 (December) and up to 460 m s−1 for Set 2 (February). This difference in RV am-
plitude between the two sets of CORALIE data (second is twice the first set) and with
the RV amplitude derived in Paper I (almost 900 m s−1), is intriguing. The CORALIE
radial velocity data suggest a dramatic decrease of the strength of the magnetic field. As
it is presented in forthcoming sections, twelve years of photometric and spectroscopic
monitoring (including contemporaneous with the F10 data) indicate to us that the stellar
activity never reaches the debilitation levels that the CORALIE radial velocities imply.
Although there are variations between seasons, the lowest level of activity is greater than
the CORALIE radial velocities suggest. Conversely, the analysis of the activity indicators
of CORALIE data shows that the star has a high level of stellar activity.
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Table 5.1: Parameters of BD+20 1790 and the planet candidate
Parameter Value Reference
Spectral Type K5 V (a)
B − V 1.15
M(M⊙) 0.63 ± 0.09 (b)
Teff 4410 K (b, c)
log g 4.53 ± 0.17 (b)
EW (Li) 110 ± 3 mÅ (b)
Distance 25.4 ± 4 pc (d)
Age 35 - 80 Myr (e)
vsini 10.03 ± 0.47 km s−1 (b, f)
Pphot 2.801 ± 0.001 days (b)
i 50.41 degrees (b)
R(R⊙) 0.71 ± 0.03 (b)
[Fe/H ] 0.30 dex± 0.20 (b)
LX 1.6 ± 0.5 1029 erg s−1 (b)
L(L⊙) 0.17 ± 0.04 (b)
logR′HK -3.7 (g)
(a) Jeffries (1995); (b) Hernán-Obispo et al. (2010); (c) McCarthy & White (2012); (d)
Reid et al. (2004); (e) López-Santiago et al. (2006); (f) López-Santiago et al. (2010);
(g) This work.
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5.3 Observations and Data Analysis
In addition to the data reported in Paper I, photometric, spectroscopic and spectropolari-
metric observations were taken over 2009-2014, to continue our study and characteriza-
tion of the stellar activity of this object. Details of the observations are given at Table 5.2,
Table 5.3 and Table 5.4. To see details of observations from Paper I, readers are referred to
Table 2 at Hernán-Obispo et al. (2010).
5.3.1 Spectroscopic data
Our initial observational strategy was designed to spectroscopically follow-up the time
varying chromospheric activity indicators, with high temporal and spectral resolution.
In addition to these, spectroscopic observations with HARPS-N were carried out, in four
separated runs. Although bad weather prevent us to get the expected number of RV
points. Apart from further compilation of high quality RV data to discriminate the nature
of the RV variations, HARPS-N data were used to compare with the CORALIE data, and
to confirm whether we were able to detect the planetary signal.
Except for the HERMES and HARPS-N data, the rest of the data, target star and
standards, were reduced following standard procedures using the routines in the IRAF2
echelle package. The spectra taken with HERMES (Raskin et al. 2011) were reduced using
a dedicated automated data reduction pipeline and radial velocity toolkit (HermesDRS
version 4.0) that provides full data reduction and calibration. HARPS-N pipeline supply
science quality extracted spectra through a standard process: localization of the spectral
orders on the 2D-images, optimal order extraction, background subtraction, cosmic-ray
rejection, corrections of flat-field and wavelength calibration (Cosentino et al. 2012).
Heliocentric radial velocities were determined following the same procedure as Pa-
per I (see paper for details). For the spectra taken with HERMES, we measured RV in
the same way as the rest of the data, but we also used the RV toolkit from the HERMES
pipeline to double check for consistency, which was established. For HARPS-N data, we
obtained the RV measurements and corresponding errors through the HARPS-N on-line
pipeline, based on the numerical cross-correlation function (CCF) method (Baranne et al.
1996) with the weighted and cleaned-mask modification (Pepe et al. 2002), by applying
the K5 mask, the same spectral type as BD+20 1790. Moreover, to calculate the mean RV
of every spectra we avoided orders that contain emission lines, to especially control the
contamination of RV from smaller or moderate flares. As shown by Reiners (2009), gi-
ant flares can have a strong effect on RVs. These kinds of strong flare events affected the
whole spectrum, not only increasing chromospheric emission lines, but also the contin-
uum including orders far away from emission lines. Reiners (2009) have shown that the
RV shift could be up to 600 m/s for large flares on the mid-M star CN Leo, and recom-
mended that these affected data should not be used to determine RV variations (see also
Barnes et al. 2014). We detected two large flares in the HARPS-N data, for 2013 February
2IRAF is distributed by the National Optical Observatory, which is operated by the Association of Uni-
versities for Research in Astronomy, Inc., under contract with the National Science Foundation.
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He I D3
Figure 5.2: Top: Hα line for 2013 February 22 (HARPS-N). Red dashed lines are for quiescent state. The
EW (Hα) changes between -0.86 Å (quiescent state) to -1.89 Å (flare state). Bottom: He I D3, Na I D1 and
D2 lines for 2013 February 22 (HARPS-N). Red dashed lines are for quiescent state. Note the He I D3 line
































































Figure 5.3: Sample light curves from ASAS data, folded with Prot period. a) 2002-2003 data; b) 2003-2004
data; c) 2004-2005 data; d) 2007-2008 data; note the scale constancy.
22 and 2014 January 21. Those flare events are the most powerful we have observed over
all runs. In Fig. 5.2 is shown the Hα and He I D3 lines for February 22. The quiescent
state is also shown with a dashed line to highlight the increased emission. The He I D3
line (5876 Å) can be seen in absorption in both, Sun and active stars, with the exception
of strong solar flares and during stellar flares, where it is observed in emission (Robinson
& Boop 1987, Montes et al. 1997, 1999, Oliveira & Foing 1999, García-Álvarez et al. 2003).
He I emission can also be seen in relation with accretion in really young stars, but no other
accretion signatures are seen in the spectra of BD+20 1790.
Spectroscopic indices of the main chromospheric activity indicators (Ca II H & K,
Balmer lines, He I D3 region, Ca II infrared triplet lines) were measured, following Saar
& Fisher (2000) and Bonfils et al (2007). Due to the different wavelength coverage of the
spectrographs, the number of data points is not the same for all the indices.
We also analysed the CORALIE data from F10, measuring the activity indices and
characterising the chromospheric features and flare events detected. The CORALIE RV-
data were provided by Figueira (priv. comm.).
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Table 5.2: Observing runs
Date Telescope Instrument CCD chip Spect. range Orders Dispersion FWHM S/N
# (Å) (Å/pix) (Å)
31/01/2008 2.2ma FOCES 2048x2048 15µm LORAL#11i 3830 - 10850 96 0.03 - 0.07 0.09 - 0.26 80
31/03-2/04/2010 TNG b SARG 2148x4200 13.5µm EEV 5480 - 10120 51 0.08 - 0.14 0.16- 0.32 140
9-11/02/2009 NOTc FIES 2000x2000 15µm EEV42-40 3620 - 7360 79 0.02 - 0.04 0.05 - 0.11 70
22-25/12/2010 MERCATOR d HERMES 2048x4608 24µm E2V42-90 3770 - 9000 58 0.016 - 0.13 0.08 - 0.35 120
27-31/12/2012 TNG b HARPS-N 4k4 24µm E2V 3830 - 6930 68 0.03 - 0.06 0.03 - 0.06 30
22-25/02/2013 TNG b HARPS-N 4k4 24µm E2V 3830 - 6930 68 0.03 - 0.06 0.03 - 0.06 30
21-24/01/2014 TNG b HARPS-N 4k4 24µm E2V 3830 - 6930 68 0.03 - 0.06 0.03 - 0.06 30
18/05/2014 TNG b HARPS-N 4k4 24µm E2V 3830 - 6930 68 0.03 - 0.06 0.03 - 0.06 30
a 2.2 m telescope at the German Spanish Astronomical Observatory (CAHA) (Almería, Spain).
b 3.58 m Telescopio Nazionale Galileo (TNG) at Observatorio del Roque de los Muchachos (La
Palma, Spain).
c 2.5 m Nordic Optical Telescope (NOT) at Observatorio del Roque de los Muchachos (La Palma,
Spain).
d 1.2 m MERCATOR Telescope at Observatorio del Roque de los Muchachos (La Palma, Spain).
Table 5.3: Log of ASAS-observations of BD +20 1790
Year Tstart Tend Npoints
2450000+ 2450000+
2002 - 2003 2621 2760 90
2003 - 2004 2912 3132 105
2004 - 2005 3291 3425 95
2005 - 2006 3657 3796 29
2006 - 2007 4089 4162 10
2007 - 2008 4391 4591 47
2008 - 2009 4762 4916 37
5.3.2 Photometric data
Weweremainly concernedwith testingwhether themagnetic field could have changed as
dramatically as is suggested by the CORALIE radial velocities analysis of F10. To inves-
tigate this we performed almost simultaneous spectroscopy and photometry in March-
April 2010, even contemporaneous with the CORALIE observations. Photometric follow-
up was carried out at the Terskol Observatory (Russia) during 10 nights (see Table 5.4), by
using the Zeiss-600 telescope with the PixelVision CCD camera (2 nights) and the Meade
14” telescope, equipped with STL-1001 CCD camera (8 nights). The data set contains
2816 points. Data were heliocentrically corrected and the light curves were folded with
the rotational period as displayed in Fig. B.2.
We also analysed ASAS-3 survey data (The All Sky Automated Survey; see Pojman-
ski 2002 for description of equipment and data pipeline) for BD+20 1790. Observations
were carried out in the V-band during 2002-2009 (see Table 5.3 for details). A Discrete
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Table 5.4: Log of Terskol-observations of BD +20 1790
Date Telescope CCD
26/27 March 2010 Z-600 (0.6m) PixelVision
30/31 March 2010 Z-600 (0.6m) PixelVision
28/29 March 2010 Meade (0.35m) STL-1001
02/03 April 2010 Meade (0.35m) STL-1001
08/09 April 2010 Meade (0.35m) STL-1001
10/11 April 2010 Meade (0.35m) STL-1001
11/12 April 2010 Meade (0.35m) STL-1001
16/17 April 2010 Meade (0.35m) STL-1001
19/20 April 2010 Meade (0.35m) STL-1001
20/21 April 2010 Meade (0.35m) STL-1001










Figure 5.4: Light curve of BD+20 1790 based on Terskol photometry and folded with rotational period.
Fourier Transformation was applied in order to estimate with better accuracy the known
photometric period, and a dominant periodicity of Prot = 2.d79673±0.d000075was revealed.
Sample light curves, folded with this period are displayed on Fig. 5.3.
A comparison of the eight-year light curves revealed that light curve minima occur
at similar phases as shown in Fig. 5.3 and Fig. B.2, indicating a configuration of photo-
spheric activity that is very persistent in its location on the star. This suggests the presence
of persistent dominant activity centered on a fixed longitude on the star. Stable active re-
gions at the same longitude are also observed in RS CVn binaries (Howard 1996). The
level of activity, size of the active region or number of spots in the active region is clearly
variable with time, since the amplitude variability of the light curves is not constant. We
find that ∆V varied from 0.145 to 0.22 (see Fig. 5.3). The technique of Doppler imaging
(Vogt 1983 & 1987) enables starspots to be resolved on the surface of rapidly rotating stars,
but requires sufficient resolution elements across the rotation profile to enable reliable re-
construction of spot distributions. As we noted in Hernan-Obispo et al. (2010), with a
vsini ∼10 km s−1, BD+20 1790 is not amenable to this technique. In addition, it is possible
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to obtain an estimate of the spot pattern using lightcurves alone. However, while simul-
taneous light curves at multiple passbands can in theory help to constrain the contrast of
spots, the problem is highly degenerate with one photometric passband for single stars,
even with image regularisation such as maximum entropy.
5.3.3 Spectropolarimetric data
BD+20 1790 was observed with the NARVAL spectropolarimeter (Aurière 2003) at the
Bernard Lyot Telescope of Pic du Midi Observatory. The instrument was used in its po-
larimetric configuration, and two spectra of the star were collected, on 2013 April 22 and
May 04. Each observation provides us with both intensity (Stokes I) and circularly po-
larized (Stokes V) measurements, in a search for Zeeman signatures of surface magnetic
fields. The data reduction and analysis was a strict duplicate of the one proposed by
Marsden et al. (2013) for other cool active stars. The Least-Squares-Deconvolution cross-
correlation technique (hereafter LSD, Donati et al. 1997) was applied to both Stokes I and
V spectra, using a line-mask computed for stellar atmospheric parameters close to those
of the star. By doing so, about 15,000 spectral features were simultaneously incorporated
in the analysis, and both resulting LSD pseudo-line profiles display clear Stokes V sig-
natures that we interpret as the spectral imprint of the stellar photospheric field through
the Zeeman effect (see Fig. 5.5). Applying the centre-of-gravity technique to estimate the
line-of-sight projection of the stellar magnetic field (Rees & Semel 1979), we derive values
of −19.6 ± 2.3 G and −67.8 ± 2.5 G for April 22 and May 04, respectively. These field
values are in global agreement with measurements reported by Marsden et al. (2014) for
stars of similar R′HK levels, and show that BD+20 1790 is an excellent possible target for
magnetic mapping through Zeeman-Doppler Imaging methods.
5.4 Results
We analyse the RV data and various activity indices using samplings of posterior prob-
ability densities of the statistical models. We use the adaptive Metropolis algorithm
(Haario et al. 2001) that is well suited for analyses of RV data because it provides rep-
resentative samples from the posterior probability density in terms of close-Markovian
chains regardless of the initial choice of the parameter vector or its covariance matrix (e.g.
Tuomi 2011; Tuomi et al. 2011). To speed up the convergence of these chains, the initial
parameter vectors in these samplings were set according to periodicities corresponding
to the strongest peaks in the Lomb-Scargle periodograms (Lomb 1976; Scargle 1982) of
the data.
When calculating the posterior probabilities of the different models, we use a suf-
ficient burn-in period to allow the chain to converge to the posterior density. After this
burn-in period, we fix the proposed density of the sampling, making the process the
Markovian Metropolis-Hastings algorithm (Metropolis et al. 1953; Hastings 1970), and
use the method of Chib & Jeliazkov (2001) to calculate estimates for the marginal likeli-
hoods and the corresponding model probabilities.
We model the RVs with a statistical model containing periodic signals and reference
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Figure 5.5: LSD profiles of BD+20 1790 for 2013 April 22 (top panel) and 2013 May 04 (bottom panel). For
each panel, the upper plot shows the Stokes V LSDprofile (normalized to the continuum level, expanded by
100 times and shifted up by 0.2), the middle plot shows the Null LSD profile (again normalized expanded
by 100 times and shifted up by 0.1) and the lower plot shows the Stokes I normalized LSD profile.
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velocities for each telescope-instrument combination. We assume that the measurements
have a Gaussian distribution with an unknown variance. As prior densities of the param-
eters of our statistical models, we use the same functional forms as in Ford & Gregory
(2007).
5.4.1 Bayesian analysis of RV data
According to our results, the FIES, FOCES, HERMES, and SARG radial velocities data
are consistent with one another. They all contain a strong periodicity at 7.78 days corre-
sponding to the proposed planetary signal reported in Paper I (see details at Sect. 4. 2.).
However, as noted by F10, this periodicity is not present in the CORALIE radial veloci-
ties despite the fact that its large amplitude of 872 ms−1 should have enabled a detection.
We analysed the CORALIE-RV data by performing Markov Chain Monte Carlo (MCMC)
samplings of the parameter space of the one-Keplerian model. We especially searched
the period-space between 1 and 10 days by limiting the parameter space of the period
to this interval. However, we could not find clear probability maxima corresponding
to periodic signals. Instead, we found the period-space to consist of several local max-
ima out of which none was found clear enough to constrain the corresponding periods.
We also analysed the CORALIE RV-data together with the combined FIES, FOCES, HER-
MES and SARG data by performing MCMC samplings of the parameter space. While the
strongest signal with a periodicity of 7.78 days was still found in this data set composing
of RV observations, the corresponding one-Keplerian model resulted in a poorer fit to
the CORALIE data than a model without any signals. This was especially indicated by
studying the periodogram of the CORALIE data and their residuals - the residuals of the
one-Keplerian model showed a strong power at 7.78 days while there were no significant
powers in the original measurements.
Therefore, the CORALIE RV-data were clearly inconsistent with the rest of the mea-
surements.
5.4.2 Searching for activity-related periodicities in RV data
Because of the active nature of BD+20 1790, we also searched for activity-related peri-
odicities in the RV. While additional periodicities were not statistically significant in the
individual FIES, FOCES, HERMES, and SARG radial velocities with threshold probabil-
ity of 99%, the combined data set was found to have two additional periodicities at 2.69
and 4.36 days, corresponding to RV amplitudes of 156 and 165 m/s. We calculated the
Bayesian model probabilities for models with 0-3 periodic signals. These probabilities are
4.3×10−97, 3.8×10−27, 4.1×10−9 and∼ 1.0, respectively, for the combined data. According
to these probabilities, the periodicity at 7.78 days is very clearly present in the data, the
4.36 day period is the second strongest - the posterior probability of the two-periodicity
model is roughly 1.0 × 1018 times more probable than that with a single periodicity. The
three-periodicity model receives the greatest posterior probability of 1− 4.9×10−9, which
means that we can detect the 2.69 day periodicity in the RVs data with strong confidence,
likely corresponding to the stellar rotation period. These signals are shown in Fig. 5.6 for
the combined data set.
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The 4.36 day signal corresponds with the synodic period of the star-planet system
(P−1syn = |P−1rot − P−1orb|). Because the rotation of the planet is not synchronized with the
stellar rotation, it allows us to separate the modulations from signals at different periods
(orbital, rotational, synodical). The synodic period is the time between two subsequent
crossings of a given meridian to the sub-planetary point, i. e., between two successive
alignments of an active surface region and the planet.
The stellar jitter is not expected to be sinusoidal, because we are comparing data
from different epochs with different levels of activity, and also the effect of flares intro-
duces a stochastic noise into the data, that could swallow a sinusoidal fit.
The Bayesian analysis of the CORALIE-RV data did not reveal the 7.78 day signal or
the one claimed by F10 close the photometric period.
5.4.3 Bayesian analysis of chromospheric activity indices
The aim to perform a Bayesian analysis of the activity indicators, apart from finding pe-
riodicities, was to check if the 7.78 day signal is a real period. If the 7.78 day signal is a
misleading signal, an artefact due to the manner in which the observations were made,
it should be detected in every parameter that we measured from the spectra. To test this,
we carried out a simultaneous analysis of the activity indices, measured from the same
spectra as the RV. Two analyses were performed, first considering the whole data sets
without CORALIE, and a second for CORALIE data only.
In the first case, the Bayesian analysis of the Hα index revealed a strong modulation
with 4.36 days and moderately strong one with 2.7 days. For Hβ we found a strong signal
at 4.30 days, likely corresponding to the 4.36 day signal, and another strong signal at 2.62
days. As expected the 7.78 day period is only seen in the RV data. It has no photometric
and no chromospheric counterpart. The variations of the Ca II IRT indices showed similar
trends. We cannot find significant signals at He ID3. We performed the Bayesian analysis
for the non-flare affected data of Hα and He I D3 indices. We found the 2.7 and 4.36 day
signal in the Hα index but not in the He I D3.
We studied mainly the variability of the Hα, Hβ and Ca II IRT indices, instead of
the traditional Ca II H & K, because of their low S/N for mid-K stars that are redder and
fainter at these wavelengths. The mean S/N in our runs for every indicator are: Ca II H
& K ∼ 9, Hα ∼ 56, Hβ ∼ 36 and for Ca II IRT ∼ 60.
The Bayesian analysis of the CORALIE activity indices showed trends of some peri-
odicities, but we cannot quantify them because their amplitudes do not exceed the aver-
age level of random variations in the data.
5.4.4 Jitter from flares in the CORALIE data
A high rate of flare events is detected in the CORALIE data: 16 of a total of 26 spectra
show flare activity. Table 5.5 summarizes the number of flares found in all the runs, and
in the case of CORALIE data, indicating the number of flares present in both data sets.
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Figure 5.6: The three signals in the combined FIES (green), FOCES (blue), SARG (red), andHERMES (black)
radial velocities corresponding to the 2.69 (top), 4.36 (middle), and 7.78 (bottom) periodicities with the other
signals subtracted.
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Figure 5.7: Activity index vs. BIS for CORALIE data. Blue symbols represent flare affected indices. Red
symbols represent the data without flare activity. Circles are for Hα, stars for Hβ, triangles for He I D3,
squares for Ca II H& K. It can be seen that the scatter for the BIS is higher when a flare event occurs. Points
that are marked with a dashed circle present a peculiar behaviour that is discussed in the text. Error bars
for indices are about 0.001 and for BIS about 0.0001 km/s.
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Table 5.5: Number of flares for the CORALIE run (both Set 1 and Set 2), HARPS-N all runs, and for the rest
of the runs (FIES, FOCES, MERCATOR and SARG runs, see Table 5.2 on this paper and Table 2 at Paper I
for further details).
Run F lare Total F lare− Rate
CORALIE Set1 10 18 55%
CORALIE Set2 6 8 75%
CORALIE All 16 26 61%
HARPS-N 4 8 50%
Rest of runs 16 27 59%
Total 36 61 59%
The relationship between the bisectors of the cross-correlation function (CCF), and
RV is widely used to discriminate if the variations of RV are due to stellar activity or
a planetary companion. To quantify the changes in the shape of the CCF, the bisector
inverse slope (BIS; see Queloz et al. 2001 for details about the method) is computed.
Aswe reported for first time in Paper I, BIS are strongly sensitive to flares (for further
details see Sect. 4. 3 and Fig. 12 at Paper I). Set 2 is dominated by flare activity (6 of 8),
whereasmore than half of the measurements of Set 1 present a flare event. Using the same
analysis as we carried out in Paper I, we investigated whether the CORALIE BIS data
could be contaminated by flares. We show the plots of BIS vs. different activity indices in
Fig. 5.7, where flare-affected and non-affected are pointed out with different colors (red
for quiescent state and blue for flare state). The scatter in the case of flare-affected BIS is
clearly appreciable in the case of the Balmer lines, and He I D3.
The three points marked with a dashed circle present a peculiar behaviour. The two
quiescent-state points show unusual low activity level in comparison with the rest. The
blue point marked with a dashed circle shows an apparently similar index to the value
for the nearest quiescent point but appears clearly to be a in flare state in Fig. 5.8. If we
plot the Hα and He I D3 lines for this point vs. the quiescent it can be seen that the star is
flaring (See Fig. 5.8).
Fig. 5.7 also illustrates the response in height of the chromosphere when a flare oc-
curs, as the different activity indices form at different heights (and therefore at different
temperature). He ID3 forms in the upper chromosphere, Balmer lines in the middle chro-
mosphere and Ca II H & K lines in the middle and low chromosphere. Apart from this,
every emission line decays with a different time scale, with the Ca II H & K lines being
the more delayed. Ca II H & K have a slower response to the flare than the He I D3 line,
that rises rapidly and the Balmer lines, that follow He I D3.
Considering all this information, we plotted in Fig. 5.9 the RVvs. BIS for the CORALIE
data, marking flare (blue symbols) and no-flare (red symbols) states. This figure corre-
sponds to Fig. 4 of F10 paper. As can be seen in Fig. 5.9, the RV data contaminated by
flares anti-correlate with BIS (Pearson correlation coefficient r= -0.808229), whereas the
data without flares show a lack of correlation. This indicates that, as presented above,
the BIS are strongly sensitive to flares, and also pointed out that the BIS are not a good
discriminator when the data are flare-contaminated. Also we should analyse with care
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Figure 5.8: Top: Hα line for the blue point marked in Fig. 5.7. Bottom: He I D3 line for the blue point
marked in Fig. 5.7. The red dashed line is indicating the quiescent state.
these RV measurements affected by flares.
5.4.5 Fake star model and signals detected at CORALIE data
In order to test if we are able to recover the planetary signal with software similar to
the CORALIE pipeline, we generated a fake star model, consisting of spot jitter and a
Keplerian signal. The aim of this experiment was to try to recover the signals that we
introduced in the fake data.
While image reconstruction from light curves can yield an indication of the domi-
nant spot longitude, latitudinal information is unreliable for the reasons outlined in Sect
3.2. However, since images can nevertheless be derived, they can then be used in a for-
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Figure 5.9: RV vs. BIS for CORALIE data. Blue symbols represent flare-affected data for CORALIE both
runs. Red symbols represent the data without flare activity. Error bars for BIS are about 0.0001 km/s.
ward modelling sense to generate spectroscopic line profiles. This procedure is detailed
in Barnes et al. (2011) for M dwarfs, where we used synthetic spot model images rather
than data-derived images. By taking the image solution for the LT 2007 and 2008 light
curves, we generated spectral lines that are distorted by starspots for the times at which
BD+201790 was observed spectroscopically (i.e. 145 observations). A rotation period of
2.8 days was used. The line profiles were then convolved with a synthetic spectrum for a
4250 K star, covering the spectral range of the observations. Finally, the proposed plane-
tary signature was injected with a 7.78 day period.
A period search was carried out in order to recover the periodic signatures, using
HARPS-TERRA software (Anglada-Escudé & Butler 2012). We found that for the first LT
epoch (LT 2007), where the level of stellar activity was high, we could not recover any of
the signals, neither the orbital (7.78 days) or photometric (2.8 days) periods, as can be seen
in the periodogram in Fig. 5.10. These results are thus in agreement with our Bayesian
analysis of CORALIE data where we did not recover any signal, but instead we found a
high level of stellar activity.
In the second epoch, LT 2008, where the star presented a lower level of activity, we
recovered the 7.78 day signal, but not the 2.8 day signal. It is possible that the planet
signal is masked by the activity of the star when the activity level is sufficiently high,
while it can be recovered when activity levels are lower. Our experiment of the fake
star data attests that actual pipelines could yield spurious results when data from very
active stars is analysed without careful consideration of activity-affected measurements.
Since most of the exoplanet RV searched have avoided active potential host stars, the RV
pipelines developed have not taken into account the problems that can arise from activity.
Our results do not invalidate any planetary detection claimed using the CORALIE or
other software pipelines. Only shows that, when applying software pipelines to precision
RVs affected by high levels of stellar activity, all the signals present in the data may not





















Figure 5.10: Periodograms for LT 2007 (down) and LT 2008 (up) for the fake star model.
In a forthcoming paperwewill explore this in detail, Hernán-Obispo et al. (in prep.).
5.4.6 HARPS-N vs. CORALIE data
We observed with HARPS-N data to further monitor RV variability of BD+20 1790 and
compare with CORALIEdata. Since CORALIEwas the precursor spectrograph toHARPS-
N, and both have similar quality, the comparison is justified. Unfortunately we cannot
provide an orbital solution using only the HARPS-N data, because there are insufficient
observations that do not cover the full rotational period. Due to HARPS-N errors being
about two orders of magnitude lower than the rest of our RV data, the Bayesian analysis
presented problems.
Nevertheless, we can plot the HARPS-N data over the RV curve obtained with pre-
vious runs, calculating the phase of each point. As can be seen in Fig. 5.11, HARPS-N
data agree with the curve solution.
We determined the HARPS-N activity indices in the sameway as for the rest of runs.
Four flare events were detected, two of them extremely large, as was shown in Fig. 5.2.
Fig. 5.12 compares the activity indices vs. BIS for HARPS-N (open symbols) and
CORALIE (filled symbols) data. It is clearly seen that HARPS-N and CORALIE activity
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Figure 5.11: Radial velocity of all runs and HARPS-N. Red stars represent HARPS data. Black symbols
represent the rest of runs. Error bars for HARPS data are about 0.004 km/s.
data are consistent. As shown for CORALIE data, we can see an appreciable scatter in the
case of flare-affected BIS.
In Fig. 5.13 HARPS-N BIS vs. RV data superposed to CORALIE data is shown.
Again, anti-correlation of the flare-affected data (plotted in open blue circle in the figure)
is clearly seen, whereas the non-flare-affected data show a lack of correlation (red sym-
bols). This figure also shows that the RVs peak-to-peak amplitude for HARPS-N is about
1300 m s−1. The HARPS-N data collected span approximately one half of the orbital pe-
riod. In the case of CORALIE data, the RVs peak-to-peak amplitude is more than three
times smaller than HARPS-N, although CORALIE data cover several times the orbital
period.
In light of RV Bayesian analysis and Figs. 5.11, 5.12 and 5.13, we can conclude that
the CORALIE-RV data are inconsistent with all the other data sets, including results ob-
tained by similar instrument, HARPS-N.
5.5 New orbital solution
With all these considerations, we computed again the orbital solution for the RV data,
with the constraints of a second and a third periodicity signal (actually the photometric
and synodic activity signals). Orbital elements are given at Table 6. We plotted the results
of our posterior samplings in terms of maximum a posteriori (MAP) estimates and the
corresponding 99% Bayesian credibility sets (BCS) (see e.g. Tuomi & Kotiranta 2009) in
Table 6. The parameters γ1, ...,γ4 denote the reference velocities of FIES, FOCES, HER-
MES, and SARG radial velocities. The parameters σI,1, ..., σI,4 are similarly to the noise
parameters that were used to weight the uncertainty estimates of the four data sets by
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Figure 5.12: Activity index vs. BIS for CORALIE and HARPS-N data. Circles are for Hα, stars for Hβ,
triangles for He I D3, squares for Ca II H & K. Blue symbols represent flare affected indices. Red symbols
represent the data without flare activity. Filled circle are for CORALIE data. The rest for HARPS-N data.
It can be seen that the scatter for the BIS is higher when a flare event occurs. Points that are marked with
a dashed circle present a peculiar behaviour that is discussed in the text. Error bars for indices are about
0.001 and for BIS about 0.0001 km/s.
Figure 5.13: RV vs. BIS for CORALIE and HARPS-N data. Blue symbols represent flare-affected data for
CORALIE both runs. Red symbols represent the datawithout flare activity. Filled symbols are for CORALIE
data and open symbols are for HARPS-N. Error bars for BIS are about 0.0001 km/s.
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Table 5.6: The MAP estimates and the 99% BCS’s of the one- and three-periodicity models of the combined
FIES, FOCES, HERMES, and SARG radial velocities. First block shows orbital elements of BD+20 1790 b
Parameter 1 Keplerian 3 Keplerian
MAP BCS MAP BCS
P [days] 7.78287 [7.78211, 7.78364] 7.78429 [7.78367, 7.76508]
e 0.22 [0.13, 0.29] 0.13 [0.06, 0.20]
K [ms−1] 905 [811, 998] 872 [816, 929]
ω [rad] 4.58 [4.09, 4.96] 1.61 [0.87, 2.29]
t0 [rad] 3.97 [3.26, 4.68] 0.73 [0.00, 1.47]
M2 sin i [MJup] 6.37 [5.02, 7.72] 6.24 [4.9, 7.58]
a [AU] 0.066 [0.060, 0.071] 0.066 [0.060, 0.071]
P1 [days] – 2.69367 [2.69327, 2.69395]
K1 [ms−1] – 117 [63, 170]
P2 [days] – 4.36477 [4.36457, 4.36492]
K2 [ms−1] – 187 [135, 258]
γ1 [ms−1] (SARG) 157 [81, 219] 64 [-9, 137]
γ2 [ms−1] (FOCES) 164 [62, 246] 138 [73, 212]
γ3 [ms−1] (FIES) -21 [-182, 139] -414 [-503, -290]
γ4 [ms−1] (HERMES) -521 [-670, -350] -165 [-270, -27]
σI,1 [ms−1] (SARG) 0.60 [0.36, 1.05] 0.42 [0.23, 0.65]
σI,2 [ms−1] (FOCES) 1.74 [0.92, 3.06] 0.84 [0.44, 1.53]
σI,3 [ms−1] (FIES) 0.43 [0.11, 1.32] 0.033 [0.009, 0.090]
σI,4 [ms−1] (HERMES) 0.29 [0.11, 1.18] 0.13 [0.05, 0.33]
multiplying each uncertainty estimate with a corresponding parameter. The resulting co-
efficients σi,l = σi ∗ σl, where σi is the uncertainty estimate of the ith measurement, were
then treated as standard deviations of the measurement imade using instrument l by as-
suming that the measurements had Gaussian densities. A value of unity for these noise
parameters means that the uncertainty estimates of the corresponding data set were es-
timated correctly, whereas values below (above) unity mean that the uncertainties were
overestimated (underestimated). We remark that the values of Table 6 should be revised
when a follow up allows us to coverage of the complete orbit.
5.6 On possible star-planet-interaction
5.6.1 Star-planet interaction stage
Through its orbit around the star, a close-in giant planet is embedded in the surrounding
magnetic field of the star. One might expect not only the influence of the star over the
planet (evaporation and strong irradiation, synchronization and circularization of the or-
bit, etc.) but also some impact on the star from the planet presence, in analogy to what
is observed in binary stars. It is well established that binary stars are more active than
the same spectral type and age single active stars (Glebocki et al. 1986, Ayres & Lin-
sky 1980). Extensive literature has shown significant chromospheric and coronal activity
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Figure 5.14: Residual emission for Hα line of CORALIE runs vs. JD. Circles are for Set1 and Triangles for
Set2. The gray box indicates quiescent state.
(Siarkowski et al. 1996, Ferreira 1998), and spectacular flare activity, in some cases occur-
ring even in the inter-binary space and during periastron (Graffagnino et al. 1995, Massi
et al. 2002, Massi et al. 2008, Salter et al. 2010). Rotationally modulated flares have been
found to occur in several binary systems (García-Álvarez et al. 2003, Doyle et al. 1990).
The possible effects that a close-in giant planet may have on its host star, called
generically star-planet-interactions (hereafter SPI) are currently a widely debated field
that gives rise to many open questions. As proposed by Cuntz et al. (2000), this SPI
could have both a gravitational and a magnetic origin. Observational efforts to identify
and characterize these SPI signatures have been carried out including wavelength explo-
ration ranging from radio (Zarka et al. 2007, Grießmeier et al. 2007, Hallinan et al. 2013)
to X-Rays (Poppenhaeger et al. 2010, 2011, Kashyap et al. 2008, Pilliteri et al. 2011),
through UV (Shkolnik 2013) to the optical domain, but with different and some times
incompatible results. Shkolnik et al. (2003) first reported evidence of chromospheric ac-
tivity modulated with the orbital period rather than the photometric for HD 179949 (see
also Shkolnik et al. 2005, 2008). It is also suggested by Shkolnik et al. (2008) that SPI could
be cyclic and oscillate between "on" and "off" states. Possible photospheric SPI have been
suggested by Walker et al. (2008), Pagano et al. (2009), Lanza (2009, 2011), based on
stellar fluxes that modulated with the orbital period or the synodical period of the star
and planet system. In the X-Ray regime, the statistical studies of a possible correlation
between the X-ray emission of stars vs. their planets parameters (like semi-major axis
and mass), have revealed controversial results. Kashyap et al. (2008) suggested that stars
with close-in planets are more active than stars with distant planets. On the contrary,
Poppenhaeger et al. (2010) and Poppenhaeger et al. (2011) did not find any correlation
between stellar activity and the mass or the semi-major axis. Theoretically, Cohen et al.
(2009) demonstrated the relation by magnetohydrodynamic simulations, showing that
SPI may increase the X-ray luminosity. Canto Martins et al. (2011) and Krejcˇová & Budaj
(2012) extended to the chromosphere these statistical studies of a possible dependence of
the stellar activity with both the semi-major axis and mass. Whereas Canto Martins et al.
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Figure 5.15: Residual emission for He I D3 line of CORALIE runs vs. JD. Circles are for Set1 and Triangles
for Set2. The gray box indicates quiescent state.
(2011) did not detect a difference in the chromospheric emission of late-type stars with
and without planets, Krejcˇová & Budaj (2012) found statistically significant evidence that
chromospheric emission increases with both the mass and semi-major axis of the planet.
This suggests that close-in massive planets may affect the level of chromospheric activity
of its host star. Some authors suggested some excess of flaring activity in phase with the
planet rotation (Shkolnik et al. 2008, Pillitteri et al. 2011, 2014).
A recent review by Lanza (2014) recaps the open questions in this field and the
theoretical models made to explain the different observational results obtained.
5.6.2 The BD+20 1790 case
The results of the Bayesian analysis of the activity indices revealed that the activity is
modulated strongly with the synodic period rather than the photometric as expected.
Fares et al. (2010) suggested that the enhancement due to magnetospheric SPI is more
likely to be modulated with the synodic period of the star+planet system. This leads us
to suspect possible SPI in BD+20 1790.
Except for CORALIE data, the time sampling is poor, the rest of the data series cover
only a fraction of the stellar rotation or planet orbital period. However the CORALIE data
have an optimal coverage of both periods, enough to perform a detailed study of possible
modulation of the activity indices, not only to discern suspicious trends from Bayesian
analysis. We computed the residual emission for Hα and He I D3 lines, following Fares
et al. (2010). Fig. 5.14 and Fig. 5.15 show the variation vs. time (Julian Date, JD) for
both indices. Circle and triangle symbols represent the first and second set respectively.
By simple visual inspection of the plots, data affected by flares are clearly distinguished
from the ones without flares (quiescent state is marked with a gray area).
Due to the high occurrence of flare events it is difficult to disentangle any period-
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icities in the system. When removing the flare-affected data the number of points is not
enough for assessing any discrimination. Notwithstanding, we cannot exclude the possi-
bility that the activity was modulated with the synodic period nor the photometric one,
since flaring prevents effective disentangling periodicities. On the other hand we cannot
exclude the hypothesis that these flare events could be related to SPI.
Fig. 5.16 shows three histograms, in polar coordinates, that represents the number
of flare events vs. phase, including all data sets. We plot every polar histogram phase
folded with the three main periods found in the system. The histogram for the photo-
metric period suggested that there are privileged areas over stellar surface from which
flare precursor loops arise. The histogram for the orbital period phase folded suggested
a possible day-side effect.
The fact that we find flares occurring at all phases suggests that they form as stochas-
tic processes. We also note that the interaction of the stellar and planetary magnetic fields
is not occurring continuously, but at some phases determined by their motions, and also
by the variations in the level of the stellar activity between seasons. To explore in detail,
we represent in Fig. 5.17 the flare occurrence vs. phase, for the FOCES 08B run, that cover
several times the three periods. By folding the data with the orbital period it seems as if
the clustering of flares results to be at similar phase at each orbit. Also it can be seen that
flare clustering appears in multiples of synodic period, suggesting that flare triggering is
related to successive passes of the planet over or near the active longitudes.
From all of these results, we can hypothesise that there are two possible sources
for flares. One related to the geometry of the system and the relative movement of star-
planet, that could modulate with synodic period of the system or multiple. And other
that is purely stochastic, and is related to the evolution of the magnetic field structures of
active regions.
5.7 Discussion
One of the main goals of this study has been to test if the 7.78 day signal was present in
all the parameters measured in a same spectra. The simultaneous Bayesian analysis of RV
and activity indices reveals that the 7.78 day period is not an artificial signal. This period
is not present in activity indices (only in the RV data), whereas we found that activity is
modulated by the other two significant periods (photometric and synodic).
Lanza (2011) have suggested that the presence of a close orbiting planet may perturb
the stellar magnetic field, and affect the formation of magnetic loops and their evolution
and reconnection in the space between the star and the planet. Since magnetic loop re-
connection is the invoked physical mechanism to explain flare phenomena, it has a strong
stochastic component. In addition to this "geometrical" contribution in flare occurrence
(related to themovement of the planet and the star in their orbits), there is a second source
of flare events, the magnetic SPI. The successive passages of the planet over the active lon-
gitude(s) could trigger the emergence of magnetic flux from the subconvective layers to





Figure 5.16: Histogram for flare occurrence in polar coordinates.Top: Phase folded orbital period. Middle:













Figure 5.17: Flare events for the Foces08B run.Top: Phase folded orbital period. Middle: Phase folded
synodic period. Bottom: Phase folded photometric period. The number of orbits for every period are
marked with different symbols and colours, that are explained at each figure.
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netic field intensity reaches the threshold needed for the planet-induced perturbation to
be effective.
In light of the evidence presented in this paper, we hypothesise the following sce-
nario with the aid of an artistic impression (Fig. 5.18) illustrating the possible geometry of
BD +20 1790 and its close orbiting planet. Fig. 5.18 shows a star with a phostosphere con-
taining a large active region. We could interpret our observation of the light curves having
no flat regions as evidence that the spots are always in view at high latitude (although we
cannot recover the latitude information from our photometry analysis). Without the ve-
locity information that spectroscopic data can bring, it is not possible to accurately recover
latitude information.
Helmet streamer-like structures are formed at the top of the X-ray loops anchored
to the photospheric active region. These semi-open structures, the helmet streamers, play
a key role in the formation of prominences at large heights from the stellar surface and
beyond the corotation radius of the star (Ferreira 2000, Jardine & van Ballegooijen 2005),
and could extend up to 20 - 25 R∗. The prominences lie above the cusp of helmet stream-
ers. The corotation radius for BD+20 1790 is up to 10 R∗. Due to the inclination of the star
(i∼50o, Hernán-Obispo et al. 2010), the prominence-like structures detected by Hernán-
Obispo et al. (2005), may be located significantly above the equatorial planet to transit the
stellar disc, at high latitude, and at a height of about 15 R∗ determined following Collier
Cameron & Robinson (1989a). The pronounced double horned peaks that exhibit the Hα
emission line is a shape typical of emission from circumstellar material at high latitude,
that is varying with time (Barnes et al. 2001). Jardine & van Ballegooijen (2005) suggested
that prominence-like structures could form in the stellar wind rather than in the hotter
corona, due to the fact they have been detected in some systems with i < 90o (like the
widely studied AB Dor, see Cameron & Robinson 1989 a, b). This is indicating that these
prominences lie at regions of high latitude, far away from the equatorial plane, the natural
region of equilibrium.
One can suppose that a fraction of flares originates in recurrent collisions of helmet-
streamers and giant loops that interact with the magnetic field of the planet. This would
occur in multiples of synodic period rather than at the orbital period, and also when the
planet is near the periastron.
The prominence-like structures are also a source of flare triggering when they be-
came unstable, leading to magnetic reconnection events. Several flaring binary systems
have been observed to show prominences (Jeffries 1996, Hall & Ramsey 1992, 1994).
The orbital phases corresponding to the two measures of magnetic field are 0.81 for
the lower value of -19.6 G, and 0.35 for the highest value of -67.8 G (i. e. on nearly opposite
sides of the star). The rotational phases corresponding for the two measures of magnetic
field are 0.12 for the lower value and 0.57 for the higher. Since we could only measure
these two points for the magnetic field, we can not infer much about the variation of the
field with phase. Future follow up will hep to clarify the field evolution.
As we pointed out at Paper I, the presence of a planetary companion is the most
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Figure 5.18: Artistic impression (M. Hernán-Obispo and S. Recuero) for the BD+20 1790 system, discussed
in text. The co-rotation radius is about 10 R∗, whereas the estimated height for the prominence-like struc-
tures is up to 15R∗. The planet semi-major axis is about to 21R∗.
plausible hypothesis to explain the overall picture of the BD+20 1790 magnetic field pe-
culiarities. The hypothesis proposed has physical sense, linking the origin of the different
phenomena themselves.
The completed characterization of the different atmospheric manifestations of stellar
activity (photospheric spots, plages and prominences at chromosphere and flares) is be-
yond the scope of this paper and will be detailed in a forthcoming paper (Hernán-Obispo
et al., in prep.).
5.8 Summary
In this paper we have presented the simultaneous Bayesian analysis of the RV and activ-
ity data for the very active star BD+20 1790. Our results clearly indicate that all the RV
data, except CORALIE, contain a strong signal at 7.78 days, compatible with the period
of the planetary companion proposed in Paper I. The Bayesian analysis of CORALIE ra-
dial velocity data does not show trends of any signal modulating the data, nor the signal
proposed by F10, indicating that these data are inconsistent with the rest of the measure-
ments. We conclude that the current evidence supports a planetary companion based on
our Bayesian analysis of activity and RV data.
Also, we present a new way of treating the stellar jitter component that contam-
inates the RV signal. Based on the Bayesian analysis we show that the RV variations
actually come from a combination of phenomena, modulated with different periods. Su-
perimposed on the pure planet contribution to the RV curve we found two additional
signals: one that varies with the photometric period (2.8 days) and a second that varies
with the synodic period (4.36 days).
We present a more accurate orbital solution for the planet after removing the two
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main contributions of stellar activity to the stellar jitter (associated to photometric and
synodic periods).
From the Bayesian analysis of the activity indices we find strong modulation with
the synodic period (4.36 days) that leads us to suspect a possible SPI. The presence of a
planetary companion also helps us to explain the high rate of flare events in BD+20 1790.
We propose two different sources for flare events in this system. The first is related to
the geometry of the system and the relative movement of the star and planet, that could
modulate with the synodic period of the system or multiple. A second cause of flaring
could be purely stochastic and related to the evolution of the stellar surface active regions.
Although we obtained high precision radial velocity data points of BD+20 1790 with
HARPS-N spectrograph, matching our result in the RV curve, the comparison with less
precise instruments and the lack of coverage of all phases, prevent us using them for
further orbital solution acquisition. More data should be added, covering all phases, to
obtain a better orbital solution.
This star, as shown by spectropolatrimetric analysis, is a good candidate to per-
form Zeeman-Dopler Imaging (ZDI), that can allow us to reconstruct the surface mag-
netic topology. With extrapolation techniques (see i.e. Donati et al. 2008), ZDI gives us
access to the 3D magnetic field structure, that could be the most powerful tool to study in
detail the magnetic interaction of a close-in massive planet and its host star.
The Bayesian tools have proven efficient in detecting low-amplitude signals in RV
data (e.g. the independent detection of GJ 163 d based on much smaller data set; compare
the results of Tuomi & Anglada-Escude (2013) and Bonfils et al. (2013)) and in avoid-
ing the detection of false positives (e.g. Gregory 2011; Tuomi 2011). Therefore, with the
highly significant detection of the three periodic signals from the combined RV data, we
can claim that these signals are not simply artifacts caused by data sampling and noise.
Furthermore, all these signals have a good phase coverage (Fig. 5.6), which indicates that
the gaps in the data cannot be the cause of the observed periodicities, although the appli-
cability of Bayesian data analysis techniques are not affected by such gaps. Also, while
the individual data do not allow the detection of the 2.69 and 4.36 day periodicities in
a significant manner, combining them makes the significance of these signals very high.
This result, based on the combined data, underlines the importance of combining differ-
ent data sets in consistency with their respective error sources, as recently discussed in
Tuomi et al. (2011).
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6
Conclusiones y trabajo futuro
6.1 Resumen y conclusiones
Esta Tesis doctoral se centra en el estudio del sistema BD+ 20 1790: la caracterización de
los fenómenos de actividad de la estrella, el análisis de la variación de la velocidad radial
y la determinación de los parámetros orbitales de su compañero planetario.
Con el objetivo de encontrar las causas de la variación de las medidas de velocidad
radial se presenta en el capítulo 4 (publicado en Hernán-Obispo et al. 2010) un estudio de
las posibles fuentes de dicha variación. Este estudio se realiza utilizando datos fotométri-
cos y espectroscópicos, caracterizándose la actividad a partir de los índices de actividad
cromosférica y el análisis de la curva de luz, que ha permitido determinar el periodo fo-
tométrico de la estrella (2.8 días). Para verificar o descartar las hipótesis propuestas sobre
las causas que generan variación de la velocidad radial se utilizan distintos parámetros,
como los BIS, los índices de actividad y la fotometría, así como un análisis de la depen-
dencia cromática de la velocidad radial, tanto de los datos reales como los determinados
para un modelo de estrella sin componente kepleriana.
Los resultados del estudio muestran que la hipótesis que mejor explica las variacio-
nes de velocidad radial es la que la que sugiere la presencia de un compañero planetario.
La solución orbital resultante del ajuste kepleriano de los datos propone un objeto con
masa en torno a 6 MJ , semieje mayor 0.066 UA y un periodo orbital de 7.78 días. Según
estas características el objeto propuesto se clasificaría como un Júpiter caliente.
En una segunda aproximación al estudio de la variación de las velocidades radiales
presentado en el capítulo 5 y publicado en Hernán-Obispo et al. (2015), se emplea el mé-
todo bayesiano para analizar de manera simultánea y complementaria la velocidad radial
y los índices de actividad cromosférica de una muestra más amplia de datos. Las obser-
vaciones recopilan datos fotométricos a lo largo de 8 años y espectroscópicos a lo largo
de 10 años. A partir de datos espectropolarimétricos se ha determinado por primera vez
el valor del campo magnético de la estrella.
El análisis bayesiano de la velocidad radial muestra que el periodo de 7.78 días es-
tá presente en todos los datos excepto en las campañas de CORALIE, que no muestra
ninguna periodicidad. Se ha determinado que las variaciones de la velocidad radial pro-
vienen de una combinación de distintos fenómenos modulados con diferentes periodos,
siendo la principal señal la del compañero planetario (7.78 días). Superpuesta a esta, se
han encontrado otras dos señales adicionales relativas a actividad estelar, una que varía
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con el periodo de rotación de la estrella (2.8 días) y una segunda que varía con el periodo
sinódico (4.36 días). Se ha presentado una solución orbital mejorada tras eliminar las dos
contribuciones principales del jitter estelar.
El análisis bayesiano de los índices de actividad muestra una modulación con el
periodo sinódico, lo que estaría indicando una posible interacción magnética estrella-
planeta (SPI).
A partir del histograma de la ocurrencia de fulguración para cada periodo, represen-
tado en coordenadas polares, se ha mostrado que sobre la superficie de la estrella existen
áreas privilegiadas de las cuales surgen los bucles de campo magnético precursores de la
fulguración. El uso de los histogramas en coordenadas polares para un estudio de este
tipo se usa por primera vez en la literatura en esta Tesis.
Se han propuesto dos posibles fuentes para las fulguraciones detectadas. Una esta-
ría relacionada con la geometría del sistema y el movimiento de sus componentes, debida
a SPI, que ocurriría en múltiplos del periodo sinódico. Otra fuente sería puramente esto-
cástica debida a la evolución de los bucles asociados a las regiones activas.
Se ha presentado un nuevo método para eliminar la contribución del jitter estelar,
considerando las señales de actividad encontradas como un segundo y tercer cuerpo en
el sistema, haciendo un ajuste kepleriano con esos periodos.El análisis simultáneo de los
índices de actividad permite discriminar si las señales encontradas en la velocidad radial
son puramente estelares o no.
Concluimos que el análisis bayesiano sostiene que la hipótesis de la presencia de
un compañero planetario para BD+20 1790 es la que mejor explica e integra todos los
fenómenos que se observan en la estrella.
El candidato planetario propuesto, BD+20 1790 b, no exhibe ninguna propiedad
inusual cuando se compara con la población de planetas de características similares, ex-
cepto la juventud de su estrella albergadora. BD+20 1790 ocupa un lugar en un rango
casi vacío de la distribución de edades de estrellas con exoplanetas detectados. El estudio
de BD+20 1790 b tiene el potencial de ayudarnos a comprender cómo son los sistemas
planetarios en sus etapas de evolución más tempranas, un eslabón entre los sistemas en
formación y los ya evolucionados.
A la luz de todos los resultados presentados, se ha postulado un posible escenario
para el sistema BD+20 1790. El modelo propuesto muestra una estrella con una región ac-
tiva fotosférica ocupando una fracción significativa de la superficie, que es persistente en
el tiempo. Debido al campomagnético tan intenso los bucles coronales extensos son plau-
sibles. En la cúspide de estos bucles se formarían estructuras tipo flujos en forma de casco
(helmet streamer), que son clave en la formación de protuberancias a grandes altitudes so-
bre la superficie estelar, más allá del radio de co-rotación. Estos helmet streamers pueden
extenderse cerca de 20-25 R∗, la separación típica entre la estrella y el planeta. Las pro-
tuberancias detectadas se encuentran a unos 15 R∗. Una fracción de las fulguraciones se
originaría en las colisiones de los helmet streamers y de los bucles coronales interaccionan-
do con el campo magnético del planeta. Esto ocurriría en múltiplos del periodo sinódico,
momento en el que la región activa y el planeta se alinearían, sugiriendo un desencade-
namiento de fulguraciones relacionado con los pasos sucesivos del planeta sobre o cerca
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de las regiones activas. También podría ocurrir en múltiplos del periodo orbital, cuando
el planeta estuviera cerca del periastro.
BD+20 1790 es la primera estrella con un compañero planetario en la que se han
detectado tránsitos de protuberancias, y la única en que se han observado fulguraciones
con alta resolución temporal en el óptico. También es de las pocas estrellas en las que
se han detectado fulguraciones debidas a la interacción estrella-planeta (SPI) y la única
detectada en el rango óptico por espectroscopía.
BD+20 1790 es la estrella más activa en la que se ha detectado un compañero pla-
netario hasta hoy. Los resultados de esta Tesis constituyen una contribución significativa
a la detección de planetas extrasolares en estrellas activas jóvenes, rompiendo una lanza
a favor incluir a las estrellas jóvenes en las búsquedas exoplanetarias, generalmente des-
cartadas. Se muestra que es posible detectar planetas en estrellas muy activas, siempre
que se realice un estudio de los fenómenos de actividad junto con el análisis de la veloci-
dad radial. El éxito de la técnica de la velocidad radial para buscar planetas en estrellas
jóvenes activas radica en discriminar entre los elevados niveles de actividad estelar y la
señal planetaria. Esto no es posible sin una cuidadosa caracterización y comprensión de
los fenómenos de actividad de estrella.
El análisis y los resultados que se han presentado en esta Tesis dan una explicación
global a todos los fenómenos que ocurren en la estrella, interrelacionándolos entre sí.
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6.2 Trabajo futuro
En esta Tesis no se han podido abordar algunos aspectos que complementan el estudio
de la estrella BD+20 1790 y que constituyen un posible trabajo futuro. Algunos de estos
aspectos son:
• En un artículo que actualmente se encuentra en preparación, se aborda un estudio
más detallado de la actividad. Se analizarán y trazarán las regiones activas de las
distintas capas, para establecer relaciones entre ellas. En este artículo también se
analizarán todas las fulguraciones con alta resolución temporal, y se determinarán
las abundancias de una serie de elementos con el fin de ver su evolución a lo largo
del tiempo que dura la fulguración. Se estudiará si existe un posible ciclo magnético
en la estrella.
• Se planea continuar con las observaciones espectropolarimétricas. Uno de los pun-
tos importantes para entender la interacción entre campo magnético de la estrella y
el planeta es poder elaborar un magnetograma de la superficie, y la extrapolación
en 3D para reconstruir la estructura de los bucles coronales, mediante ZDI. Como
se muestra en Hernán-Obispo et al. (2015), BD+20 1790 es un buen candidato para
la técnica del ZDI.
• Otro de los puntos importantes para complementar el estudio en óptico de las fulgu-
raciones y la posible SPI, es extender el rango de longitud de onda a otros dominios.
Se ha enviado una propuesta conjunta a Chandra+HST, con el fin de obtener datos
simultáneos en el FUV y en rayos X. El principal objetivo de esta propuesta es testear
la interacción magnética entre el planeta y las estructuras tipo-protuberancia dis-
tantes de la superficie estelar. Dada la tasa de ocurrencia de fulguraciones de BD+20
1790, hay una alta probabilidad de observar una fulguración en rayos X y por lo tan-
to de poder monitorizar su evolución temporal. La sinergia entre las observaciones
en FUV y en rayos X puede ayudar a discriminar el tipo de fenómeno que estamos
viendo (fulguraciones por reconexiones magneticas vs. aumento de brillo debido al
impacto de material en la superficie). Mientras que los rayos X son sensibles a los
principales efectos de la SPI (donde buscaríamos modulación con el periodo orbital
y con el sinódico), los rayos X y FUV juntos nos permiten inferir y localizar qué tipo
de SPI está actuando, si los fenómenos de alta energía se están originando cerca de
la estrella, o cerca del planeta o en el espacio entre los dos objetos.
• El estudio en longitudes de onda se completaría con observaciones en el nIR. En este
rango el contraste entre la fotosfera y las manchas es menor que en el óptico, lo que
se traduce observacionalmente en una atenuación en la amplitud de la velocidad
radial conforme aumenta la longitud de onda. En el caso de una señal puramen-
te kepleriana no debería observarse ninguna atenuación. Sin embargo para BD+20
1790 son esperables ambos supuestos: debería observarse cierta atenuación en la
amplitud debida a las componentes de actividad estelar superpuestas a la veloci-
dad radial, y también debería encontrarse que la velocidad radial modula con el
periodo orbital. Las observaciones en el nIR ayudarían a confirmar el compañero
planetario.
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• Otra posible manera de confirmar el compañero planetario es a partir de estudios de
la polarización. La detección de luz reflejada del planeta vía espectro-polarización
podría revelar características de la atmósfera planetaria (ver p. e. Schworer & Tut-
hill, 2015). Se estudiará si la relación entre la separación angular y el contraste es
adecuada y la viabilidad del estudio utilizando los nuevos instrumentos existen-
tes o los que estarán accesibles en un futuro cercano como SPHERE-ZIMPOL@VLT,
GPI@Gemini, VAMPIRES@Subaru, etc.
• Por último, sería interesante aplicar los métodos del estudio presentado en esta Tesis
a otros objetos con características similares a BD+20 1790.
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A
Tablas del Capítulo 5
Las tablas que se recogen en este apéndice forman parte Hernán-Obispo et al. (2015) y
han sido publicadas como material on-line, disponible en VizieR:
BD+20 1790 radial velocities and photometry (Hernan-Obispo+, 2015)
http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR?-source=J/A+A/576/A66
TABLA A.1: Valores de la velocidad radial para BD+20 1790, correspondientes a las
campañas de observación detalladas en la Tabla 5.2.
• Columna 1: Fecha Juliana
• Columna 2: Velocidad radial heliocéntrica
• Columna 3: Error velocidad radial
TABLA A.2: Valores de la fotometría para la campaña de Terskol, detallada en la
Tabla 5.4.
• Columna 1: Fecha Juliana
• Columna 2: Magnitud R (relativa)
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Table A.1: Velocidad radial BD+20 1790 - Hernán-Obispo et al. 2015
JD (días) Velocidad Radial (km/s) σ (km/s)


















Table A.2: Fotometría Terskol
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